££  SOUS  LA  direct: 

BIBLIOTHÈQUE  miiECTEDR 

D  ÂSTRÔNÛMIE  ET  BE  PÏÏYSIQm  CÉLESTE        J.MASG  ART 


.  Speetposeopie 

Astronomique 


PAR 

P.  SAIjE  t 


OCTÂ^  BOIN  âFlLS,EDÎ^L^£\IlIS 


/     V 


(3j:^Xh  js-y\^<5~v   ^      ?-oi  -^  ï^ 


IWIfsIb 


'^îîfîrdlît'S'eiS'  îxmrn 


:s<>\0(c%US' 


Tlti^ 


C^ur^.'^^ 


Ç<^y 


IjiHnt'lH]-. 


;.-v-^>  v^;â] 


l-l 


Octave  DOIN  et  Fils,  éditeurs,  8,  place  de  l'Odéon,  Paris. 

ENCYCLOPÉDIE   SCIENTIFIQUE 

Publiée  sous  la  direction  du  D^  Toulouse 


BIBLIOTHÈQUE 

D'ASTRONOMIE  ET  PHYSIQUE  CÉLESTE 

Directeur:  J.  MASCART 

Astronome   à  l'Observatoire  de   Pai-is. 


L'astronomie  est,  assurément,  la  plus  troublante  des 
sciences ,  celle  qui  sut  mettre  en  jeu ,  depuis  la  plus  haute 
antiquité,  les  réflexes  humains  les  plus  mystérieux,  l'an- 
goisse de  l'indéfini,  et  l'angoisse  du  temps.  Si  les  phéno- 
mènes extérieurs  n'avaient  pas  imposé  à  l'esprit  la  nécessité 
d'un  milieu ,  d'un  espace ,  dont  ils  sont  en  même  temps  et 
la  condition  et  la  conséquence  ;  si ,  par  là ,  ces  phénomènes 
ne  s'étaient  pas  montrés  réciproquement  dépendants ,  le 
monde  n'eût  été  pour  l'homme  qu'un  état  de  réalité  appa- 
rente, et  sans  répercussion  possible  sur  l'individu. 

Mais  il  en  est  autrement  :  les  manifestations  célestes ,  ou 
atmosphériques,  sont  trop  absolues,  trop  douloureuses, 
pour  ne  pas  imposer  une  nécessité  objective,  matérielle.  Et 
l'homme  eut  recours  à  l'étude  des  faits  —  dans  le  but  non 
dissimulé  de  les  prévoir. 

Il  s'agissait  donc ,  tout  d'abord ,  de  fixer  les  positions  des 
objets  et  d'en  étudier  les  variations  possibles;  de  préciser, 
dans  le  temps ,  la  situation  des  singularités  célestes  pour  en 
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prédire  le  retour  :  et,  à  cet  égard,  la  persévérance  et  l'ha- 
bileté des  anciens  restent,  à  l'heure  actuelle,  des  objets 
dignes  d'admiration.  L'astronomie  de  position,  depuis  la 
plus  haute  antiquité,  fut  l'objet  unique  et  assez  vaste  de  la 
curiosité  :  ses  développements  incessants ,  sauf  en  ce  qui 
concerne  un  moyen  âge  ténébreux ,  imposent  à  Kepler  une 
nouvelle  conception  mécanique  et  font,  à  la  fin  du 
xix"  siècle,  un  véritable  monument  d'observations  patientes 
et  précises. 

A  côté  de  la  voie  principale,  quels  ne  sont  pas  les  sentiers 
où  il  fallut  s'engager! 

L'exécution  des  calculs  numériques  tint  bientôt  une 
place  prépondérante  et  nécessita  les  travaux  les  plus  déli- 
cats pour  être  rendue  aussi  simple,  aussi  aisée,  aussi  rapide 
que  possible;  l'étude  des  erreurs,  systématiques  ou  acci- 
dentelles, vint  dominer  l'approximation  pour  soumettre  les 
méthodes  aux  procédés  d'observation.  Ainsi,  sans  aucun 
doute,  fut  créée  une  science  à  part,  véritable  prolongement 
des  mathématiques  pures ,  science  du  calcul  proprement 
dit  :  ses  principes  sont  de  la  plus  haute  utilité  pour  tous 
ceux  qui ,  dans  un  ordre  d'application  quelconque ,  ont  à 
exécuter  sur  des  nombres  des  opérations  plus  ou  moins 
compliquées ,  et  les  variantes  du  calcul  graphique  ou  du 
calcul  mécanique  sont  loin  d'avoir  donné  toute  leur  mesure. 

La  mécanique  de  Newton  allait  poser  à  l'analyse  pure 
une  des  énigmes  les  plus  redoutables  de  la  mathématique , 
à  l'heure  même  où  les  physiciens  et  les  artistes  devaient 
rivaliser  d'ingéniosité  et  de  talent  pour  aboutir  aux  puis- 
santes ressources  de  l'optique  moderne. 

Et  il  ne  faudrait  pas  croire  que  la  géométrie  pure ,  elle- 
même,  soit  restée  en  dehors  de  cette  influence  :  arpentage 
dès  l'origine ,  elle  tend  à  la  mesure  des  objets  terrestres  et 
de  leurs  formes,  et,  sous  la  pression  de  l'astronomie,  elle 
engendre  bientôt  la  topographie,  la  géodésie,  avec  tout  leur 
appareil  de  mesures  délicates  et  de  calculs  très  précis. 
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Est -il  besoin  de  se  demander  ce  que  deviendrait  le  navi- 
gateur privé  des  ressources  de  l'astronomie?  Faut-il  s'appe- 
santir sur  la  répercussion  de  cette  science  en  ce  qui  concerne 
la  cartographie ,  la  métrologie ,  la  géométrie  perspective 
ou  la  métrophotographie ,  la  météorologie  ou  la  sismologie? 

Il  y  a  plus  encore  :  la  chimie,  jusqu'alors  écartée,  va  être 
interrogée  dans  son  mécanisme  le  plus  intime  et  le  plus 
profond,  et  par  l'analyse  spectrale,  et  par  la  photographie. 
Ce  sont  les  plus  profondes  transformations ,  et  elles  datent 
d'hier.  Non  content  de  l'aspect  et  des  trajectoires  des 
astres,  l'astronome  veut  en  sonder  lar  structure,  le  méca- 
nisme —  et  l'avenir  —  par  l'analvse  spectrale  ;  insatiable 
dans  son  besoin  de  précision ,  il  veut  photographier  le  ciel , 
le  fixer,  le  figer  sur  une  plaque.  Mais,  alors,  la  nature  se 
refuse ,  la  matière  se  révolte  ;  l'instrument  se  cabre  devant 
la  précision  qu'on  lui  demande,  et  mille  problèmes  nou- 
veaux surgissent  pour  éviter  les  plus  petites  erreurs ,  pour 
en  trouver  l'origine  et  le  remède  ;  le  microscope  est  buté 
devant  le  grain  de  la  gélatine ,  devant  la  vie  même  et  la 
transformation  du  colloïde. 

N'est-ce  pas  là  un  domaine  immense?  et  qui  peut  songer 
à  l'embrasser  ? 

Si  le  développement  de  l'astronomie  est  un  des  plus 
singuliers ,  des  plus  importants  et  des  plus  étendus  dans  la 
science  moderne ,  les  progrès  réalisés  ont  souvent  conduit 
à  des  révolutions  complètes  dans  les  procédés  d'observation 
et  de  mesure,  dans  la  direction  et  l'interprétation  des  expé- 
riences ;  au  cours  de  ces  transformations ,  il  y  a  lutte  inces- 
sante entre  les  vieilles  et  les  nouvelles  méthodes ,  les  pro- 
cédés les  plus  classiques  se  transforment,  les  nouvelles 
recherches  apprennent  à  utiliser  au  mieux  les  données 
empruntées  à  des  sciences  lointaines. 

C'est  pourquoi  l'astronome  est  conduit ,  malgré  lui ,  à  se 
spécialiser,  impérieuse  nécessité  qui ,  à  côté  de  quelques 
avantages,  présente  de  graves  inconvénients.  Tout  d'abord 
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il  abandonne  bien  des  sujets  obscurs,  sous  prétexte  qu'ils 
ne  nécessitent  pas  les  puissants  instruments  modernes  ;  ici , 
l'amateur  éclairé  peut  apporter  un  concours  précieux,  je 
dirai  même  indispensable  en  bien  des  questions  où  il  faut 
encore  accumuler  des  observations  systématiques.  Il  n'y  a, 
en  effet,  aucun  fossé,  aucune  discontinuité  entre  l'amateur 
et  le  professionnel  :  d'un  terme  à  l'autre  de  la  série,  ce 
doivent  être  les  mêmes  principes  scientifiques ,  la  même 
rigueur  et  la  même  probité,  les  mêmes  instruments,  les 
mêmes  méthodes. 

A  ignorer  entièrement  les  autres  sentiers ,  chacun  risque 
de  peu  connaître,  de  mal  comprendre  et  de  mal  inter- 
préter sa  propre  spécialité,  de  passer  à  côté  du  lien  qui 
peut  transformer  un  petit  fait  scientifique  en  une  décou- 
verte utile  et  féconde;  à  manquer  d'érudition,  on  ne  songe 
pas  assez  que,  tout  à  coup,  le  perfectionnement  d'un  détail 
peut  ramener  au  premier  plan  une  expérience  qui  était 
presque  tombée  dans  l'oubli.  Il  est  souvent  utile  de  bien  se 
souvenir  pour  bien  prévoir. 

Puis ,  de  plus  en  plus ,  il  faut  gagner  du  temps  :  entre 
tous  les  procédés  connus ,  entre  tous  les  instruments  si 
variés ,  parmi  les  méthodes  si  diverses  d'observation ,  de 
calcul  et  de  réduction,  comment  choisir  le  processus  le  plus 
sûr,  le  plus  simple  et  le  plus  rapide,  le  mieux  approprié 
au  but  poursuivi  ?  Comment  avoir  une  vue  d'ensemble 
immédiate  sur  l'enchaînement  naturel  et  logique  des  divers 
phénomènes,  pour  comprendre  le  développement  des  idées, 
la  genèse  des  hypothèses,  leurs  défauts,  leurs  qualités  et 
leurs  nécessités  ? 

Il  est  grand  temps,  aujourd'hui,  de  décrire  l'état  des 
procédés  utilisés  dans  les  différentes  branches,  de  les  sou- 
mettre à  une  critique  sévère,  de  les  mettre  au  point  avec 
leurs  avantages  et  leurs  inconvénients. 

L'Encyclopédie  s'impose. 

En  effet ,  nul  ne  peut  plus  songer  à  écrire  un  traité  d'en- 
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semble  :  dans  un  ouvrage  volumineux ,  aussi  bien ,  chacun 
dégagerait  difficilement  la  spécialité  qui  l'occupe.  D'autre 
part ,  il  ne  fallait  pas  découper  l'astronomie  en  sujets  trop 
restreints  :  si  chacun  veut  aller  au  plus  pressé  pour  se 
familiariser  avec  les  méthodes  spéciales ,  avec  les  procédés 
trèè  particuliers,  il  faut  se  garder  de  perdre  de  vue  un 
ensemble  assez  étendu  ;  car,  dégagées  de  tout  cadre ,  les 
recherches  risqueraient  d'apparaître  comme  des  petites 
pièces  détachées,  sans  lien,  insuffisantes  pour  construire  un 
véritable  monument  scientifique. 

C'est  à  des  desiderata  aussi  complexes  que  va  s'efforcer 
de  répondre  cette  Encyclopédie. 

Par  sa  partie  générale ,  elle  s'adresse  à  tous  les  savants 
non  spécialisés  dans  les  études  astronomiques,  mais  dési- 
reux d'en  connaître  l'histoire  et  l'évolution ,  les  méthodes 
et  les  résultats  ;  aux  amateurs ,  à  tous  ceux  qui  étudient 
une  branche  connexe  de  la  science ,  elle  servira  de  guide 
pour  indiquer  tous  les  écueils  sur  les  routes  déjà  parcourues  ; 
aux  maîtres  de  l'enseignement,  elle  sera  d'un  secours  indis- 
pensable ,  épargnant  la  perte  de  temps  et  les  recherches 
pénibles  sur  lesquelles  doit  s'appuyer  la  synthèse ,  leur 
évitant  de  quitter  le  contact  avec  les  progrès  constants  et  les 
plus  récents  qui  sont  répartis  en  de  lointaines  publications  ; 
aux  élèves  ,  elle  fournit  un  enseignement  écrit  précieux ,  une 
initiation  aux  méthodes  expérimentales  et  aux  discussions 
fécondes  de  la  science  moderne. 

Les  professionnels  auront  tout  à  gagner  à  suivre  une 
telle  publication  :  par  suite  de  la  pénétration  réciproque 
et  nécessaire  des  sujets ,  certaines  questions  sont  appelées  à 
être  envisagées  dans  des  volumes  distincts ,  sous  des  points 
de  vue  d'autant  plus  fructueux  qu'ils  seront  plus  différents  ; 
et ,  tout  en  élargissant  ainsi  le  champ  de  leur  action ,  les 
astronomes  se  réjouiront  de  trouver,  sur  chaque  objet,  une 
bibliographie  complète  et  précise  qui  leur  évitera  bien  des 
ennuis. 
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Tel  est  le  plan  :  il  restait  à  le  réaliser. 

Ici,  les  difficultés  ne  font  point  défaut,  et  l'exposé  de  ce 
que  nous  avons  voulu  faire  nous  sera  une  excuse  pour  les 
inévitables  imperfections.  En  premier  lieu,  il  fallait  ima- 
giner une  subdivision  un  peu  arbitraire  :  elle  a  été  faite  pour 
le  mieux,  de  sorte  que  chaque  volume  renferme  un  ensemble 
assez  étendu.  Peut-être  telle  question,  à  la  mode  aujourd'hui, 
paraitra-t-elle  sacrifiée  vis-à-vis  de  telle  autre  dont  l'intérêt 
nous  semble  épuisé;  mais  on  voudra  bien  convenir,  en 
revanche,  que  le  passé  même  des  vieux  problèmes  porte  en  lui 
son  enseignement  et  mérite  une  étude  critique.  En  second 
lieu ,  tous  les  livres  de  cette  classification  ne  présentent  pas 
le  même  caractère  d'urgence  :  en  tenant  compte  des  autres 
publications,  des  ouvrages  récents,  nous  avons  cru  préfé- 
rable de  différer,  pour  l'instant,  quelques-uns  de  ces 
volumes,  qui  viendront  plus  utilement  à  un  autre  moment. 

Au  milieu  d'intérêts  si  divers  et  d'une  satisfaction  malaisée, 
nous  avons  adopté  le  plan  ci-joint,  soutenus  uniquement 
par  l'espoir  de  collaborer  à  une  œuvre  logique  et  utile. 


Les  volumes  seront  publiés  dans  le  format  in-18  jésus  cartonné; 
ils  formeront  chacun  350  pages  environ  avec  ou  sans  figures  dans 
le  texte.  Le  prix  marqué  de  chacun  d'eux,  quel  que  soit  le  nombre 
de  pages,  est  fixé  à  5  francs.  Chaque  volume  se  vendra  séparé- 
ment. 

Voir,  à  la  fin  du  volume,  la  notice  sur  l'ENCYCLOPÉDIE 
SCIENTIFIQUE,  pour  les  conditions  générales  de  publication. 
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SPECTROSCOPIE  ASTRONOMIQUE 


INTRODUCTION 

DIFFÉRENTES      ESPÈCES      DE      RADIATIONS.     l' ANALYSE      SPEC- 
TRALE.        SES    APPLICATIONS    EN    ASTRONOMIE.    RAPPORTS 

DE     l'aSTROSPECTROSCOPIE     AYEC     les    AUTRES     SCIENCES  ,     LA 

COSMOGONIE    ET  LA    PHILOSOPHIE.    ÉTAT    ACTUEL    DE     CETTE 

SCIENCE  ET  DES  MÉTHODES  d'oBSERVATION. 

Nous  ne  connaissons  les  astres  que  par  leur  lumière  ou, 
plus  généralement,  par  l'énergie  rayonnante,  c'est-à-dire 
par  les  radiations  de  toute  espèce  qu'ils  peuvent  nous 
envoyer  et  dont  noLis  observons  les  effets  au  moyen  des  dif- 
férents instruments  de  la  Physique,  tels  que  le  thermo- 
mètre, le  galvanomètre  ou  la  plaque  photographique. 

L'astronomie  ne  peut  être  basée  que  sur  l'étude  de  ces 
radiations;  aussi  pourrait-on  la  diviser  en  trois  parties. 

La  première  aurait  pour  objet  de  déterminer  la  direction 
d'où  nous  viennent  les  rayons,  c'est-à-dire  la  position  des 
astres ,  et  comprendrait  par  conséquent  l'astronomie  de 
position  et  la  mécanique  céleste.  La  seconde  s'occLiperait  de 
la  forme  apparente  des  corps  célestes,  ainsi  que  des  conclu- 
sions que  l'on  peut  en  tirer  concernant  leur  nature  ;  cette 
branche  de  la  science  correspondrait  donc  à  ce  qti'était  autre- 
fois l'astronomie  physique.  Enfin,  la  troisième  partie  con- 
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sisterait  dans  l'étude  qualitative  ou  dans  l'analyse  des  diffé- 
rentes espèces  d'énergie  rayonnante  qui  nous  viennent  des 
astres.  C'est  de  cette  troisième  partie  que  nous  allons  nous 
occuper. 


Rappelons  que  la  lumière  est  un  phénomène  de  nature 
vibratoire.  Cette  affirmation  n'est  d'ailleurs  que  la  tra- 
duction en  langage  théorique  des  lois  mathématiques  du 
phénomène  des  interférences.  On  appelle  Ether,  sans  rien 
préjuger  de  ses  autres  propriétés,  la  substance  qui  sert  de 
siège  ou  de  substratum  à  ces  phénomènes  vibratoires.  Chaque 
couleur  simple  peut  être  caractérisée  par  la  période,  c'est-à- 
dire  par  la  durée  d'une  des  vibrations  de  l'éther.  D'autre 
part,  la  lumière  se  propage  dans  le  vide  avec  une  vitesse  qui 
est,  pour  tous  les  rayons,  de  3oo,ooo  kilomètres  par 
seconde  ;  on  peut  donc  prendre  aussi,  pour  caractériser  les 
couleurs  simples,  le  produit  X  de  cette  vitesse  de  propaga- 
tion par  la  valeur  de  la  période  de  vibration  de  la  couleur 
considérée  :  c'est  ce  qu'on  appelle  la  longueur  d'onde  dans 
le  vide.  Enfin,  la  vitesse  de  propagation  n'est  pas  la 
même  dans  les  différents  corps  et  dans  le  vide  ;  la  période 
restant  la  même  pour  une  même  radiation,  la  longueur 
d'onde  dans  l'air,  par  exemple,  diffère  de  la  longueur  d'onde 
dans  le  vide. 

Les  mêmes  propriétés  et  les  mêmes  définitions  se 
retrouvent  identiquement  dans  l'étude  des  rayons  ultra- 
violets, des  rayons  infra-rouges  ou  calorifiques,  et  des  oscil- 
lations électriques  ou  ondes  hertziennes.  Ces  radiations  sont 
invisibles  pour  l'œil  humain,  mais  sont  aussi  produites  par 
des  vibrations  de  f  éther.  Elles  ont  la  même  vitesse  de  pro- 
pagation dans  le  vide,  elles  interfèrent,  se  réfléchissent,  se 
réfractent  et  se  polarisent  de  même  ;  aussi,  bien  que  suivant 
leurs  actions  physiques  ou  chimiques  et  surtout  suivant 
leurs  effets  sur  nos  sens  ces  radiations  apparaissent,  au  prc- 
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mier  abord,  comme  complètement  dissemblables,  on  admet 
actuellement  qu'il  n'y  a  entre  elles  aucune  différence  essen- 
tielle, et  qu'elles  ne  diffèrent  que  par  leur  longueur  d'onde 
plus  courte  ou  plus  longue  des  rayons  lumineux  propre- 
ment dits. 

La  Spectroscopie  est  la  science  qui  s'occupe  d'analyser  ces 
différents  rayons,  c'est-à-dire  de  déterminer  les  longueurs 
d'onde  des  radiations  simples  qui  forment  un  rayon  lumi- 
neux complexe  donné.  Appliquée  aux  corps  célestes,  cette 
science  pourrait  prendre  le  nom  (Y Astrospectroscopie . 

L'analyse  de  l'énergie  vibratoire  cjui  nous  vient  des  astres 
ne  serait  pas  complète  si  l'on  se  bornait  à  l'étude  des  lon- 
gueurs d'onde.  Il  faut  encore  connaître  l'intensité  de  la 
radiation  étudiée,  intensité  qui  est  liée,  comme  on  sait,  à 
l'amplitude  du  mouvement  vibratoire.  L'étude  de  l'inten- 
sité totale  du  faisceau  lumineux  constitue  la  Photomélrie ; 
la  rechercJie  des  effets  calorifiques  produits  spécialement 
par  le  Soleil  sur  la  Terre  correspond  à  VActinométrie. 
Nous  n'aurons  pas  à  nous  occuper  de  ces  brandies  de  la 
science  ;  mais  nous  pourrons  avoir  affaire  à  la  Spectrophoto- 
métrie,  qui  étudie  l'intensité  relative  de  chaque  couleur 
simple  d'un  faisceau  complexe.  Enfin,  ce  qu'on  pourrait 
appeler  la  Spectropolarimétrie  complète  la  solution  du  pro- 
blème, en  faisant  inteiAcnir  la  direction  suivant  laquelle 
s'effectuent  les  vibrations  de  l'étlier,  quand  la  lumière  est 
polarisée ,  et  en  déterminant  la  proportion  de  lumière  pola- 
risée contenue  dans  chacune  des  diverses  radiations. 
L'ensemble  formé  par  la  spectroscopie,  la  spectrophotomé- 
trie  et  la  spectropolarimétrie  comprend  donc  l'analyse  com- 
plète du  mouvement  vibratoire. 

On  appelle  spectre  l'ensemble  des  radiations  émises  par 
une  source  de  lumière  et  analysées  au  moyen  d'appareils 
appelés  spectroscopes.  Le  spectre  visible  pour  l'œil,  ou  spectre 
visuel,  correspond  à  des  rayons  dont  la  longueur  d'onde  est 
comprise  entre  Ojj.,4  et  o.j.,8  (a  représentant  le  micron  ou 
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millième  de  millimètre)  ;  ce  spectre  est  formé  par  les  cou- 
leurs bien  connues  :  violet,  bleu,  vert,  jaune,  orangé,  rouge. 
Les  rayons  de  longueur  d'onde  plus  courte,  qui  se  mani- 
festent surtout  par  leur  action  chimique,  constituent  le 
spectre  ultra-viole t,  cjui  s'étend  jusqu'à  oh-,  i.  Les  rayons  cor- 
respondant à  cette  dernière  longueur  d'onde,  ou  rayons  de 
Schiimann,  sont  absorbés  par  l'air  et  par  la  gélatine  des 
plaques  photographiques,  de  telle  sorte  cju'on  ne  peut  les 
étudier  que  grâce  à  des  dispositifs  spéciaux,  dans  des  spec- 
Iroscopes  entièrement  clos  où  l'on  a  fait  le  vide.  Le  spectre 
infra-rouge,  dont  les  radiations  produisent  surtout  des  effets 
caloriliques,  s'étend  actuellement  jusqu'à  X  =  60  [x  environ, 
valeur  correspondant  aux  rayons  restants  de  Rubens  que  l'on 
obtient  par  des  réflexions  successives  d'un  faisceau  infra- 
rouge sur  des  surfaces  de  sel  gemme.  Les  radiations  de  lon- 
gueur d'onde  plus  grande  n'ont  pas  encore  été  observées,  et 
constituent  dans  le  spectre  une  lacune  qui  s'étend  jusqu'aux 
oscillations  électriques.  Les  plus  courtes  longueurs  d'onde 
obtenues  pour  celles-ci  sont  de  4  millimètres.  Puis  viennent 
des  radiations  de  longueur  d'onde  croissante,  qui  nous 
amènent  aux  ondes  hertziennes  employées  pour  la  télégra- 
phie sans  hl,  et  qui  peuvent  atteindre  actuellement  i.5oo  à 
1.800  mètres. 

Le  Soleil  et  les  étoiles  émettent  sans  doute  toutes  ces 
radiations  de  longueurs  d'onde  diverses  ;  mais  l'influence  de 
l'atmosphère  terrestre,  et  aussi  sans  doute  celle  de  l'atmos- 
phère même  des  astres,  limite  la  longueur  du  spectre  tant 
dans  l'ultra-violet  que  dans  l'infra-rouge.  Dans  l'ultra-violet, 
l'absorption  produite  par  les  gaz  de  l'air  limite  le  spectre 
solaire  lui-même,  malgré  son  éclat  incomparable,  à  la  lon- 
gueur d'onde  o:j-,29o.  Dans  l'infra-rouge,  l'clTet  de  l'absorp- 
tion atmosphérique  est  de  créer  des  bandes  sombres,  qui 
constituent  de  larges  brèches  diminuant  de  plus  en  plus 
l'intensité  (juaiid  on  avance  vers  les  rayons  de  grande  lon- 
gueur   d'onde.    Pour  le    Soleil,    cette    intensité    est   déjà 
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presque  insensible  vers  a  =  5oi..  D'antre  part,  on  a  montré 
récemment  que  les  rayons  restants  produits  par  des 
réflexions  sur  de  la  fluorine,  ainsi  que  ceux  que  l'on  obtient 
par  des  réflexions  sur  du  sel  gemme,  n'existent  pas  dans  la 
lumière  qui  nous  vient  du  Soleil. 

Pour  ce  qui  est  des  oscillations  électriques,  on  sait  qu'on 
les  met  en  évidence  au  moyen  des  instruments  appelés 
cohéreurs  placés ,  ainsi  qu'un  galvanomètre ,  sur  le  circuit 
d'une  pile,  et  d'une  antenne,  c'est-à-dire  d'un  long  fil 
métallique  isolé  sauf"  à  son  extrémité  inférieure  où  il  est  en 
relation  avec  la  Terre.  M.  Nordmann  a  appliqué  ce  procédé 
à  la  recherche  des  ondes  hertziennes  qui  doivent  nous  venir 
du  Soleil.  Ces  ondes  étant  fortement  absorbées  par  l'atmos- 
phère terrestre,  l'expérience  était  faite  à  plus  de  3. ooo  mètres 
d'altitude,  à  la  station  des  Grands -Mulets.  Malgré  cette 
précaution  et  malgré  la  grande  sensibilité  des  appareils 
emplovés,  aucun  effet  n'a  été  observé;  à  plus  forte  raison 
les  ondes  hertziennes  venant  des  autres  astres  sont-elles 
encore  impossibles  à  déceler. 


Ces  radiations,  déjà  si  variées,  ne  sont  pourtant  pas  les 
seules  qui  puissent  nous  venir  des  étoiles  et  du  Soleil.  On 
sait,  en  effet,  que  la  Physique  s'est  enrichie,  dans  ces  der- 
nières années,  d'un  très  vaste  domaine  par  la  découverte  de 
nouveaux  rayons  qui  ne  sont  pas  de  même  nature  que  ceux 
dont  nous  venons  de  parler.  Tels  sont  les  rayons  cathodiques 
et  les  rayons  ^  émis  par  le  Radium,  qui  consistent  en  une 
projection  de  très  petites  particules  électrisées  négativement 
ou  électrons  ;  les  rayons  y.  du  Radium,  pour  lesquels  les  parti- 
cules émises  sont  chargées  d'électricité  positive;  enfin  les 
rayons  y,  et  les  rayons  X  ou  rayons  de  Rontgen,  dont  nous 
ne  connaissons  pas  encore  la  véritable  nature,  mais  qui  ne 
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sont  pas  matériels  comme  les  précédents  et  semblent  dus 
plutôt  à  des  perturbations  de  l'étlier. 

Le  Soleil  et  les  étoiles,  ces  foyers  intenses  qui  envoient 
dans  l'espace  l'énergie  rayonnante  sous  ses  trois  formes 
vibratoires  de  lumière,  de  cbaleur  et  sans  doute  aussi  d'oscil- 
lations électriques,  doivent  émettre  des  projections  de  par- 
ticules électrisées  et  des  rayons  analogues  aux  rayons  de 
Rôntgen  et  aux  rayons  y.  L'analyse  des  radiations  qui  nous 
viennent  des  astres,  considérée  dans  son  sens  le  plus  large, 
comprend  donc  aussi  l'étude  de  ces  nouveaux  rayons,  dont 
la  considération  en  astronomie  a  déjà  donné  lieu  à  de  nom- 
breux travaux. 

Les  tliéories  solaires  d' Arrhénius  et  de  Deslandres  notam- 
ment ,  ont  pour  base  une  émission  de  particules  électrisées 
ou  de  rayons  catliodicjues  produite  par  le  Soleil.  Il  est  vrai 
qu'aucune  vérification  expérimentale  n'est  venue,  jusqu'à 
ce  jour,  confirmer  la  justesse  de  cette  liypotlièse  ;  mais  cela 
s'explique  facilement  par  le  fait  que  ces  radiations  seraient 
forcément  arrêtées  par  l'atmosplière  et  n'auraient ,  en  tout 
cas,  qu'une  action  indirecte  sur  les  phénomènes  terrestres. 
L'arrivée  de  particules  électrisées  dans  les  couches  gazeuses 
extrêmes  de  l'atmosphère  aurait  pour  effet  de  modifier  leur 
conductibilité,  et  l'on  pourrait  ainsi  expliquer  les  rapports 
qui  existent  entre  les  manifestations  de  l'activité  solaire  et 
les  phénomènes  météorologiques  tels  que  les  variations  du 
magnétisme. 

On  a  supposé  aussi  cjue  le  Soleil  pouvait  renfermer  de 
grandes  quantités  de  Radium  ou  de  substances  radioactives. 
La  présence  de  l'Hélium  dans  l'atmosphère  solaire  peut  être 
considérée  comme  une  preuve  à  l'appui  de  cette  hypothèse, 
car  ce  gaz  est  un  produit  constant  de  la  dissociation  du 
Radium.  Le  Soleil  enverrait  donc  des  rayons  a  ou  [5,  et  cela 
principalement  au  travers  des  taches,  où  son  atmosphère, 
qui  doit  naturellement  arrêter  ou  diminuer  beaucoup  de 
pareilles  radiations,  se  trouve  être  moins  épaisse.  Ainsi  se 
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trouverait  expliquée  la  loi  qui  semble  relier  les  variations 
du  magnétisme  terrestre,  par  exemple,  au  passage  d'une 
tache  solaire  au  méridien  central  de  l'astre. 

Mais  il  n'y  a  là  encore  qu€  des  hypothèses,  sans  doute  très 
intéressantes,  mais  dont  nous  n'aurons  pas  à  discuter  ici  le 
degré  plus  ou  moins  grand  de  probabilité.  Nous  ne  devons 
examiner  que  les  radiations  qui  sont  elTectivement  reçues  à 
la  surface  de  la  Terre  et  dont,  par  suite,  la  réalité  ne  peut 
être  mise  en  doute.  Aussi,  parmi  toutes  les  espèces  d'énergie 
rayonnante  que  peuvent  nous  envoyer  les  astres,  et  qu'ils 
envoient  sans  doute  effectivement,  nous  n'aurons  finalement 
à  nous  occuper  que  des  radiations  de  nature  vibratoire,  et, 
parmi  celles-ci,  nous  n'aurons  à  envisager  que  les  raTons 
ultra-violets,  visuels  et  infra-rouges,  dont  les  longTieurs 
d'onde  sont  comprises  entre  les  limites  qui  permettent  à  ees 
rayons  d'arriver  à  la  surface  de  la  Terre,  c'est-à-dire  entre 
X  =  Ojji,29  et  À=5ix  environ. 


* 
*   < 


Même  ainsi  limitée,  l'étude  de  l'énergie  rayonnante  des 
astres  offre  un  champ  très  vaste  et  une  extrême  importance, 
tant  au  point  de  vue  philosophique  qu'au  point  de  vue 
scientifique. 

Il  est  à  peine  feesoin  d'indiquer  les  rapports  étroits  qui 
relient  l'Astrospectroscopie  à  la  Physique  et  à  la  Chimie. 
Les  astres  sont  des  creusets  où  nous  pouvons,  par  l'analyse 
spectrale,  observer  les  corps  à  des  températures,  sous 
des  pressions  et  des  tensions  électriques  qui  sont  sans  doute 
impossibles  à  réaliser  dans  nos  laboratoires.  La  température 
du  Soleil  est,  en  effet,  voisine  de  6.000",  tandis  que  celle  du 
four  électrique,  la  plus  haute  que  nous  puissions  produire, 
ne  dépasse  pas  3.5oo°.  On  trouve  aussi  dans  les  astres,  en 
grande  quantité,  des  corps  qui  sont  inconnus  ou  très  rares 


8  L'ANALYSE   SPECTRALE 

à  la  surface  de  la  Terre;  aussi  a-t-oii  pu  voir  l'Astrospec- 
troscopie  devancer  la  Physique  et  la  Chimie  dans  quelques- 
unes  de  leurs  découvertes.  C'est  ainsi  que  la  seconde  série  des 
raies  de  l'hvdrogène  a  été  observée  dans  le  spectre  d'une 
étoile,  tandis  c[u'on  n'a  pu  encore  l'obtenir  dans  le  labora- 
toire, faute  sans  doute  d'une  source  de  chaleur  suffisamment 
intense.  La  principale  raie  du  spectre  de  l'Hélium  a  été 
trouvée  dans  le  spectre  des  protubérances  solaires  près  de 
trente  ans  avant  que  Ramsay  ait  découvert  ce  corps  par 
l'analyse  des  météorites  et  qu'il  l'ait  obtenu  au  moyen  d'un 
corps  terrestre,  la  Clévéite. 

Les  séries  de  raies  observées  dans  les  spectres  stellaires  ont 
aussi  une  grande  importance  théorique.  Il  est  permis  de 
penser,  en  effet,  c|ue  lorscju'on  pourra  aborder  le  problème 
des  mouvements  intra-moléculaires  et  pénétrer  ainsi  dans 
la  connaissance  intime  de  la  constitution  de  la  matière,  ce 
sera  guidé  par  l'étude  des  périodes  des  vibrations  lumi- 
neuses émises  par  les  corps,  et  spécialement  par  les  séries 
harmoniques  de  raies  que  l'on  ne  pourra  observer,  pour  les 
hautes  températures,  que  dans  les  spectres  d'étoiles. 

On  sait  aussi  que  les  découvertes  récentes  faites  au  sujet 
du  Radium  amènent  à  croire  que  les  éléments  chimiques, 
considérés  comme  simples  jusqu'ici,  ne  sont  peut-être  cjue 
des  composés  issus  d'un  type  unique,  et  que,  par  suite,  les 
corps  simples  pourraient  changer  de  forme  et  se  transformer 
les  uns  dans  les  autres.  L'émanation  du  Radium  et  d'autres 
corps  radioactifs  se  transforme,  en  effet,  en  Hélium  et  aussi 
en  Néon  et  en  Argon.  L'hypothèse  d'une  matière  unic[ue 
dont  seraient  formés  tous  les  corps  simples  n'est  d'ailleurs 
pas  nouvelle  ;  Proust,  en  i8i5,  avançait  que  les  poids  ato- 
miques de  tous  les  corps  devaient  être  des  multiples 
de  celui  de  l'Hydrogène,  idée  cjui  devait  être  reprise  par 
Dumas.  On  est  donc  porté  aujourd'hui  à  penser  que  la  trans- 
mutation des  corps  est  possible,  puisqu'on  pourrait  tous  les 
ramener,  par  la  dissociation,  à  un  type  primitif  unique,  et 
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(|u'il  ne  resterait  plus ,  pour  obtenir  de  nouveaux  éléments , 
qu'à  en  faire  la  synthèse. 

Si  cette  théorie  est  conlirniée,  les  conclusions  de  l'analyse 
spectrale  des  astres  auront  devancé  la  Chimie  dans  cette 
voie.  L'hvpothèse  d'une  substance  primitive  trouve  cer- 
taines conlirmations  dans  la  Physique  céleste ,  et  les  travaux 
de  Lockyer,  notamment,  tendent  à  prouver  que  les  difierents 
types  de  matière  que  l'on  trouve  dans  les  astres  dérivent 
tous  d'une  matière  unique  par  voie  de  refroidissements  suc- 
cessifs. On  pourrait  remonter  à  cette  substance  primitive  en 
augmentant  de  plus  en  plus  la  chaleur  et  par  suite  la  disso- 
ciation de  la  matière. 

Les  services  rendus  à  l'Astronomie  par  l'analyse  spectrale 
sont  nombreux  et  divers.  Grâce  à  l'application  du  principe 
de  Dopplcr-Fizeau,  on  peut  mesurer  le  mouvement  des 
astres  dans  le  sens  même  du  rayon  lumineux,  ce  qu'on  ne 
pouvait  pas  faire  auparavant.  On  peut  donc  évaluer,  non 
plus  le  déplacement  apparent  des  planètes  et  des  comètes 
sur  la  sphère  céleste,  mais  aussi  leur  mouvement  réel,  et 
vérifier  ainsi  plus  complètement  l'exactitude  des  calculs 
basés  sur  la  loi  de  Newton.  En  ce  qui  concerne  les  étoiles, 
le  principe  de  Doppler-Fizeau  a  permis  de  pénétrer  dans  un 
monde  c[ui  semblait  devoir  être  toujours  fermé  :  celui  des 
étoiles  doubles  dont  l'écartement  est  trop  faible  j)our  pou- 
voir jamais  être  observé  avec  la  lunette.  Nous  passerons  en 
revue  les  autres  applications  de  la  mesure  des  vitesses 
radiales  à  l'étude  des  étoiles  doubles.  Dans  le  monde  plané- 
taire, nous  verrons  l'application  de  l'analyse  spectrale  à  la 
mesure  de  la  rotation  des  astres,  à  la  recherche  de  la 
distance  de  la  Terre  au  Soleil. 

Les  conséquences  théoriques  du  principe  de  Doppler- 
Fizeau  peuvent  devenir  plus  importantes  encore.  Nous  ver- 
rons que  si  la  mesure  du  déplacement  des  raies  pouvait  se 
faire  avec  une  précision  suffisante,  cette  mesure  conduirait 
théoriquement,  non  plus  à  la  connaissance  du  mouvement 
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relatif  de  l'astre  et  de  la  Terre,  mais  encore  à  l'évaluation 
du  mouvement  absolu,  c'est-à-dire  du  déplacement  de  la 
Terre  par  rapport  à  l'étlier. 

D'autre  part,  on  considère  aujourd'hui  une  pareille  déter- 
mination comme  impossible,  et  cela  non  seulement  au  point 
de  vue  pratique,  parce  que  les  déplacements  de  raies  sont 
extrêmement  petits,  mais  aussi  au  point  de  vue  théoricjue. 
Le  principe  qui  s'opposerait  à  la  connaissance  du  mouve- 
ment absolu  n'est  autre  chose  cjue  l'ancien  Principe  de 
Relativité;  il  a  pris  de  nos  jours  une  importance  philoso- 
phique considérable,  en  raison  des  résultats  négatifs  des 
expériences  de  Michelson  et  Morley  sur  les  interférences  pro- 
duites par  la  lumière  parallèlement  au  mouvement  de  la 
Terre  et  perpendiculairement  à  cette  direction.  Ce  seix^nt 
peut-être  l'analyse  spectrale  des  corps  célestes  et  l'étude  de 
l'aberration  qui  permettront  un  jour  de  décider  de  la  valeur 
du  Principe  de  Relativité;  en  tous  cas,  les  résultats  obte- 
nus par  des  mesures  très  précises  de  déplacement  des  raies 
auront  une  grande  importance  pour  nos  connaissances  sur 
le  mode  de  propagation  de  la  lumière. 


Ce  ne  sont  encore  là  que  les  conséquences  scientifiques 
immédiates  de  l'étude  spectrale  des  corps  célestes;  il  en  est 
de  plus  éloignées  qui  nous  seront  fournies  par  notre  con- 
naissance croissante  de  la  nature  des  astres. 

Les  résultats  de  l'analyse  spectrale  des  étoiles  n'ont  sans 
doute  pas  d'application  pratique  et  immédiate,  à  cause  de  la 
faiblesse  de  l'énergie  qu'elles  nous  envoient;  mais  ces  résul- 
tats sont  très  importants  parce  cju'ils  éclairent  les  recherches 
que  nous  pouvons  faire  sur  le  Soleil,  et  nous  aident  à  com- 
prendre le  mécanisme  de  cet  astre  et  à  prévoir  les  transfor- 
mations qu'il  devra  subir  dans  la  suite  des  temps. 

L'énergie  du  Soleil  est,  comme  on  sait,  la  source  même 
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de  la  vi«e  à  la  surface  de  la  Terre.  Si  l'on  l3^ég•lige  quelques 
pliénomèoeiS  particuliers  et  secondaires,  tels  q«e  les  marées, 
sa  chaleur  est  l'origine  de  toutes  les  énergies  qui  se  déve- 
loppent auto<ur  de  nous.  Le  rôle  de  la  Science  est  de  suivre 
dans  les  diverses  manifestations  de  puissance  mécanique  ou 
vitale,  orgaeiq-ae  ou  inorganique,  la  transformation  de  cette 
énergie  indestructible  qui  nous  vient  du  Soleil,  et  dont 
dé|3endeiît  à  la  fois  l'existence  des  végétaux  et  des  animaux, 
la  vie  de  notre  corps  et  jusqu'à  la  pensée  de  notre  cerveau. 

Oiî  poaiun"â.it  donc  s'étonner  que  le  chef  de  l'école  positi- 
viste ait  cru  devoir  condamner  l'étude  de  la  température 
des  astres  et  de  leur  constitution  intérieure  co-mme  ne  pou- 
vant être  (d'aucune  utilité  pour  le  développement  de  l'hu- 
manité. Il  est  toujours  mauvais  de  vouloir  imposer  des 
bornes  au  progrès  de  l'esprit  Immain  ;  mais ,  dans  le 
cas  qui  nous  occupe,  la  limite  fixée  à  la  Science  devait  être 
plus  vaine  que  nuisible.  L'application  de  l'analyse  spectrale 
à  l'Astronomie  n'a  pas  été  retardée  par  ces  théories  philoso- 
phiques et  a  prouA'é  victorieusement  que  l'étude  de  la  consti- 
tution même  des  asti^es  n'était  pas  impossible,  comme  on 
pouvait  le  penser,'  Quant  aux  résultats  pratiques,  les  seuls 
dont  s'occupe  la  philosophie  positiviste,  ils  sont  déjà  nom- 
breux et  ils  prendront  de  jour  en  jour  une  plus  grande 
extension. 

On  connaît,  en  effet,  les  lois  qui  relient  les  variations  du 
magnétisme  terrestre  et  de  la  température  moyenne  à  la 
période  des  taches  solaires  et  à  la  présence  de  facules 
ou  de  taches  sur  le  disque  du  Soleil.  Ces  lois  ne  peuvent 
xenir  i[ue  de  variations  dans  F  émission  de  l'énergie  rayon- 
nante, et  relèvent,  par  suite,  de  l'étude  dont  nous  nous 
occupons.  Elles  dépendent  de  l'analyse  spectrale  pro- 
prement dite,  puisque,  d'après  Lockyer,  il  sernble  que  les 
modifications  du  spectre  des  taches  sont  en  accord  avec 
leur  période,  les  lignes  élargies  n'étant  pas  les  mêmes  pen- 
dant les  diverses  parties  de  la  période  undécennale.   On  a 


12  L'ANALYSE    SPECTRALE 

même  cvu  apercevoir  un  rapport  encore  plus  direct  :  les 
taches  dont  le  spectre  oflre  les  lignes  de  l'hydrogène  renver- 
sées auraient  une  action  particulièrement  énergique  sur 
l'aiguille  aimantée.  La  découverte  faite  récemment  par  Haie 
que  les  taches  sont  des  tourbillons  de  matière  électrisée 
donnant  un  champ  magnétique  intense,  permettra  peut-être 
de  se  rendre  compte  du  mécanisme  de  cette  action.  Or  on 
sait  que  le  passage  d'une  grosse  tache  au  méridien  central 
du  Soleil  a  parfois  coïncidé  avec  des  perturbations  magné- 
tiques si  fortes,  que  les  communications  télégraphiques  se 
sont  trouvées  arrêtées.  Les  conséquences  de  la  science  dont 
nous  nous  occupons  ont  donc,  dans  certains  cas,  un  carac- 
tère absolument  pratique.  Le  temps  n'est  peut-être  pas 
éloigné  où  l'on  connaîtra  le  mécanisme  de  la  dépendance 
solaire  des  autres  phénomènes  météorologiques,  tels  que  la 
nébulosité,  la  chute  des  pluies,  le  régime  des  vents.  On 
parle  déjà  d'une  relation  entre  la  précocité  du  printemps  et 
la  période  des  taches.  On  voit  donc  l'importance  que  peut 
acquérir  dans  l'avenir  l'étude  des  radiations  solaires,  tant 
pour  l'agriculture  que  pour  la  météorologie. 


Mais  c'est  considérer  seulement  le  petit  côté  de  la  Science, 
que  d'y  voir  un  moyen  de  servir  les  intérêts  matériels  de 
l'humanité,  et  d'augmenter  son  bien-être  physique.  Le  but 
de  la  Science  est  plus  élevé  :  elle  doit  servir  surtout  à  déve- 
lopper l'esprit  humain,  à  élargir  ses  vues  et  à  l'affranchir 
des  erreurs  traditionnelles  en  fournissant  une  base  sûre  au 
développement  de  la  philosophie  naturelle. 

Envisagée  à  ce  point  de  vue,  l'application  aux  astres  de 
l'analyse  spectrale,  de  même  que  l'ensemble  du  développe- 
ment de  l'Astronomie,  a  exercé  une  très  grande  intluence. 
Nous  ne  voulons  pas  parler  des  conséquences  philosophiques 
que  l'on  peut  tirer  de  la  découverte  par  l'analyse  spectrale 
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de  l'uniformité  de  la  matière  dans  l'Univers.  On  retrouve  en 
effet,  dans  toutes  les  étoiles,  beaucoup  de  nos  corps  simples, 
de  telle  sorte  qu'il  semble  que,  dans  les  astres  les  plus  éloi- 
gnés comme  sur  la  Terre,  la  matière  est  partout  la  même 
et  soumise  aux  mêmes  lois.  Remarquons  seulement  que 
cette  découverte,  qui  confirme  le  fait  que  les  étoiles  ,sont 
des  soleils  semblables  au  nôtre,  aurait  aclievé  de  détruire, 
s'il  en  avait  encore  été  besoin  pour  les  savants,  les  anciennes 
croyances  anthropomorpliiques  qui  faisaient  de  la  Terre  et 
de  l'homme  le  centre  et  le  but  de  tout  l'Univers.  La  science 
dont  nous  nous  occupons  a  eu  des  conséquences  philoso- 
phiques plus  importantes.  C'est  en  efTet  l'étude  des  spectres 
des  étoiles  qui  a  permis  de  clore,  en  quelque  sorte,  le  cycle 
de  l'Evolution  générale  des  choses.  Or  la  théorie  de  l'Evolu- 
tion domine  l'effort  intellectuel  de  la  fin  du  xix"  siècle,  et 
l'on  sait  c[ue  sa  puissance  de  svnthèse  a  eu  une  influence 
considérable  sur  le  développement  de  certaines  branches  de 
la  Science. 

Les  vues  géniales  de  Descartes ,  les  théories  cosmogo- 
nicjues  d'Herschel  et  de  Laplace  avaient  posé  la  première  pierre 
de  cet  édifice  en  montrant,  d'une  part,  le  refroidissement 
progressif  des  planètes  et,  d'autre  part,  la  transformation  des 
nébuleuses  en  étoiles.  Lamarck  et  Darwin  avaient  étendu  la 
notion  d'évolution  au  monde  organique,  et  cette  idée  avait 
si  bien  pénétré  la  philosophie  que,  pour  Spencer,  l'Univers 
entier,  depuis  la  nébuleuse  primitive  jusqu'à  l'homme  lui- 
même,  devait  pouvoir  s'expliquer  par  une  simple  évolution 
de  la  matière.  Dans  le  domaine  de  l'astronomie,  il  restait 
pourtant  une  lacune.  Il  fallait  passer  des  étoiles  incandes- 
centes, issues,  d'après  Laplace,  de  la  nébuleuse  primitive, 
aux  astres  refroidis  comme  les  planètes,  que  Descartes  appe- 
lait des  ((  Soleils  encroûtés  »  ;  il  fallait  trouver  le  lien  qui 
réunit  le  monde  des  étoiles  au  monde  planétaire.  Les  astro- 
physiciens  de  la  fin  du  siècle  dernier,  guidés  par  l'étude  des 
spectres  stellaires,  devaient  combler  cette  lacune,  et  Janssen, 
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dans  son  discours  sur  ((  L'Age  des  étoiles  »,  traça  un  tableau 
magistral  des  conséquences  que  l'on  peut  tirer  des  résultats 
de  l'analyse  spectrale  et  qui  montrent  la  loi  de  révolution  et 
du  refroidissement  progi^ssii"  des  étoiles. 

Cette  théorie,  que  nous  ne  pouvons  qu'indiquer,  est  basée 
sur  le  fait  que  la  température  d'un  corps  est  d'autant  plus 
élevée  que  son  rayonnement  est  plus  ricke  en  ravons  ultra- 
violets ou,  si  Yœi  veut,  que  son  spectre  s'étend  davantage  du 
^té  des  rayons  les  plus  réfrangibles.  Au  «contraire,  l'absence 
de  rayons  violets  et  la  couleur  rouge  qui  en  est  la  conséquence 
dénotent  une  température  plus  basse-  Les  étoiles  blanches  ou 
bleuâtres  seraient  donc  des  Soleils  en  pleine  activité,  possé- 
dant une  très  haute  température  et,  par  suite,  une  grande 
provision  d'énergie.  Elles  auraient  devant  elles  de  longues 
années  à  vivre  avant  d'avoir  épuisé  cette  énergie  par  leur 
rayonnement  continuel.  Les  étoiles  rouges ,  au  contraire , 
représenteraient  un  degré  plus  avancé  dans  l'évolution  sidé- 
rale :  ce  seraient  des  soleils  en  voie  d'extinction,  n'ayant 
plus  qu'une  faible  quantité  d'énergie  à  dissiper.  Entre  ces 
deux  types  extrêmes,  se  rangeraient  toutes  les  espèces  ou  les 
classes  d'étoiles  qui  ne  représenteraient  pas  des  types  dis- 
tinet-s,  naais  seulement  les  degrés  plus  ou  moins  avancés 
d'une  même  espèce  d'astre  dans  la  voie  de  son  évolution. 

D'après  Lockyer,  le  phénomène  ne  serait  pas  tout  à  fait 
iiussi  simple.  Dans  la  première  partie  de  la  vie  d'un  astre, 
sa  température  irait  en  croissant  par  suite  de  la  condensa- 
tion des  météorites,  ces  petites  masses  matérielles  froides 
qui,  d'après  l'auteur,  peuplent  l'espace  et  tendent  à  former, 
par  leur  attraction,  des  amas  de  plus  en  plus  considérables. 
Après  avoir  atteint  une  valeur  maxima,  la  clmleur  de  l'astre 
diminuerait  par  suite  du  rayonnement.  Un  méTne  astre 
passerait  donc  deux  fois  par  la  même  lempérat;ure,  et  notre 
Soleil,  par  exemple,,  pourrait  bien  devenir  plus  chaud  dans 
l'avenir,  mais  il  unirait  toujouis  par  se  refroidii-  et  par 
s'éteindre,    a    Ainsi,   s'écrie  Janssen,   ces   étoiles    dont   la 
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lumière  parait  extra-terrestre  et  d'une  nature  toute  céleste; 
CCS  étoiles  dont  la  fixité  a  été  si  souvent  prise  pour  le  sym- 
bole de  rimmuabilité  elle-même  ;  ces  étoiles  que  notre  édu- 
cation, nos  traditions  nous  avaient  habitués  à  considérer 
comme  les  flambeaux  éternels  des  cieux,  seraient  soumises, 
comme  nos  existences  terrestres,  aux  lois  de  la  naissance 
et  de  la  mort;  elles  seraient,  elles  aussi,  justiciables  du 
temps  et  éprouveraient  les  vicissitudes  que  toute  Aie  porte 
en  elle-même  I  » 

Le  rerroidissement  et  l'extinction  fatale  des  étoiles  et  du 
Soleil,  la  lin  et  la  mort  inévitable  dont  est,  par  suite, 
menacée  la  Aie  des  planètes,  et  en  particulier  celle  de  la 
Terre,  toutes  ces  idées,  que  Janssen  et  Lockyer  ont  tirées  de 
l'analyse  spectrale,  sont  maintenant  banales  et  courantes; 
c'est  là  sans  doute  le  résultat  philosophique  le  plus  impor- 
tant qu€  l'on  ait  tiré  de  l'observation  des  astres. 

La  spectroscopie  n'est  d'ailleurs  pas  la  seule  science  qui 
nous  ait  amenés  à  dépareilles  conclusions.  Il  v  a  longtemps 
déjà  que  Lord  Kelvin  a  vu,  dans  la  formule  qui  exprime  en 
thermodynamique  le  principe  de  Carnot,  un  arrêt  de  mort 
pOLU"i'UniA"ers  entier,  dans  un  temps,  il  est  Arai,  infiniment 
éloigné.  De  nos  jours,  nous  vovons  même  prendre  naissance 
des  théories  d'après  lesquelles  la  matière,  qui  du  moins  jus- 
qu'ici restait  indestructible,  se  transformerait  peu  à  peu  en 
énergie  et  se  dissiperait,  elle  aussi,  comme  cela  a  lieu  pour 
le  Radium  qui  se  désagrège,  en  quelque  sorte,  en  libérant 
une  certaine  quantité  d'énergie.  L'évolution  des  étoiles  ne 
serait  donc  qu'une  partie  de  l'évolution  générale  qui 
s'applique  à  IL nivcrs  matériel  tout  entier  et  l'entraîne  à 
une  fin  inéA'i table. 


Il  ne  faudrait  pas  croire  pourtant  que  la  Science  arrive 
forcément  d'elle-même,  et  sans  le  secours  de  nombreuses 
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hypothèses,  à  des  résultats  aussi  rigoureux  et  aussi  lointains 
que  ceux  dont  nous  venons  de  parler. 

Les  conclusions  sur  l'évolution  des  astres,  que  Ton  a  pu 
tirer  de  l'analyse  spectrale,  sont  des  vues  hardies  par 
lesquelles  des  savants  de  génie  ont  cherché  à  embrasser 
l'ensemble  des  phénomènes  cosmogoniques  ;  ce  ne  sont  pas 
encore  des  vérités  définitivement  acquises  et  basées  sur  des 
faits  indiscutables.  Il  n'v  a  là,  pour  ainsi  dire,  qu'une  extra- 
polation des  résultats  obtenus  par  l'expérience;  mais  nous 
ne  savons  pas  si  la  Science  va  continuer  à  avancer  dans  la 
direction  de  la  courbe  cj^u'elle  a  déjà  parcourue  ou  si,  par 
quelcpie  bruscjue  détour,  elle  ne  va  pas,  au  contraire,  nous 
ouvrir  des  horizons  nouveaux. 

Jusqu'à  présent,  il  n'est  pas  absolument  certain  que  les 
étoiles  doivent  passer,  par  suite  de  leur  refroidissement,  de 
la  classe  des  étoiles  blanches  à  celle  des  étoiles  jaunes,  puis 
à  celle  des  étoiles  rouges  pour  arriver  fatalement  à  l'extinc- 
tion finale.  On  a  soutenu  que,  dans  certains  cas  tout  au 
moins,  l'ordre  d'évolution  inverse  semblait  se  produire,  et 
quelcj[ues  astronomes  considèrent  les  étoiles  jaunes  ou  du 
type  solaire  comme  plus  jeunes  cjue  les  étoiles  blanches. 
On  n'est  pas  définitivement  fixé  sur  l'ordre  dans  lequel 
on  doit  ranger  les  différentes  classes  d'étoiles  suivant 
leur  âge  respectif.  De  plus,  les  transformations  brusques 
que  l'on  observe  parfois  dans  les  spectres  et  clans  les  éclats 
des  étoiles,  l'observation  de  spectres  stellaires  qui  ont  passé 
tout  à  coup  du  troisième  au  c[uatrième  type  ou  qui  ont  pré- 
senté pendant  quelques  jours  seulement  des  lignes  bril- 
lantes, semblent  inconciliables  avec  la  notion  d'une  évolu- 
tion lente  et  progressive.  La  théorie  de  Laplace  sur  la  for- 
mation des  étoiles  est  soumise  aux  mêmes  critiques.  iNon 
seulement  la  condensation  des  nébuleuses  en  étoiles  n'est 
pas,  comme  il  est  facile  de  le  comprendre,  un  résultat  expé- 
rimental que  l'on  ne  peut  discuter,  mais  nous  verrons 
même  C|ue   dans  un  cas  particulier,  celui  des  étoiles  non- 
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velles,  c'est  précisément  le  contraire  qui  a  été  observé,  de 
telle  sorte  que  ce  sont  parfois  les  étoiles  qui  se  trans- 
forment en  nébuleuses.  On  pourrait  donc  avancer  que,  si 
la  notion  de  l'évolution  et  de  l'extinction  finale  des  étoiles 
s'impose  à  notre  esprit,  c'est  comme  une  conséquence  d'une 
doctrine  philosophic^ue  couramment  admise  aujourd'hui 
plutôt  que  comme  un  résultat  d'expérience.  En  admettant 
cette  théorie,  nous  afhrmons,  en  effet,  l'existence  d'un  mou- 
vement général  dont  nous  n'avons  pu  encore  déterminer 
sûrement  et  dans  tous  les  cas  le  sens  ou  la  direction. 

La  théorie  intégrale  de  l'évolution  inorganicjue  admet 
aussi,  comme  nous  l'avons  vu,  c^ue  les  différents  éléments 
que  nous  appelons  corps  simples  ne  sont  que  des  états  diffé- 
rents d'une  même  substance  élémentaire,  qui  serait  la  forme 
chimique  primitive  produite  par  la  dissociation,  au  moyen 
de  la  chaleur,  de  tous  les  corps  chimiques. 

On  a  déjà  donné  des  noms  à  cette  substance  hypothé- 
tique, que  l'on  désigne  sous  le  nom  de  Protyle ,  etc.,  et 
qui  n'est  autre  chose  cj[ue  le  Siibstratum  universel  des 
anciens.  Mais,  à  notre  époque,  la  chimie  expérimentale  est 
encore  loin  de  mener  à  une  telle  conclusion.  Il  est  vrai  que 
l'exemple  du  Radium  a  apporté  un  commencement  de 
preuve  à  l'appui  de  cette  théorie,  mais  on  ne  peut  guère 
tirer  de  cet  exemple  isolé  et  encore  douteux  de  transmuta- 
tion des  conséquences  aussi  absolues. 

La  doctrine  de  l'Evolution  inorganicjue  n'est  encore, 
comme  rindicjue  d'ailleurs  le  titre  d'un  des  ouvrages  de 
Lockyer,  The  Meteoritic  hypothesis,  cju'une  hypothèse  ou  une 
théorie.  La  théorie  de  l'Evolution ,  qui  conduit  à  rejeter  la 
notion  d'une  création  ex  nihilo,  n'amène  pas  encore  forcément, 
non  seulement  pour  l'Univers  entier,  mais  môme  pour  un 
astre  particulier,  à  croire  à  la  nécessité  d'une  sorte  de  Jîn 
du  monde,  et  l'on  peut  encore  supposer  que  l'Univers  sidéral 
est  infini  dans  le  Temps  comme  il  l'est  dans  l'Espace. 

Ces  objections  ne  diminuent  pas,  d'ailleurs,  la  valeur  de 
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la  théorie  de  révolution  inorganique.  Toutes  les  théories 
physiques  ne  sont  que  des  hypotlièses,  et  la  seule  chose 
que  doit  leur  demander  l'esprit  scientifique ,  ce  n'est  pas 
une  certitude  absolue  que  Fliomme  ne  peut  atteindre, 
mais  un  nioven  de  prévoir  les  phénoiaiènes  nouveaux  et 
d'en  découvrir  les  lois.  Sous  ce  rapport,  la  théorie  de 
■l'Evolution,  dont  l'évolution  inorganique  ne  représente 
qu'une  partie,  a  depuis  longtemps  montré  toute  sa  A"aleur. 


On  voit  que  si  les  méthodes  d'analyse  spectrale  ont 
atteint  de  nos  jours  une  perfection  et  une  extension  qui 
font  de  cette  «tude  une  des  principales  branches  de  l'astro- 
nomie,  ces  méthodes  sont  encore  loin  d'avoir  porté  tous 
leurs  fruits.  L'impression  d'ensemble  qui  se  dégage  aujour- 
d'hui de  i'As'trospectr^oscopie  est  que  cette  scien-ce  traverse, 
comme  beaucoup  d'autres  l'ont  fait,  ce  qu'on  pourrait  appe- 
ler la  période  critique.  Pendant  les  quelques  années  qui 
suivent  l'éclosion  d'une  science  nouvelle,  les  découvertes  se 
succèdent  avec  une  rapidité  et  une  apparence  de  certitude 
qui  permettent  toutes  les  espérances  et  les  généralisations  ou 
les  synthèses  les  plus  hardies.  Plus  tard,  les  faits  que  l'on 
croyait  les  plus  certains  et  les  bases  mêmes  de  la  science 
sont  soumis  à  une  analyse  sévère  et  paraissent  alors  douteux 
et  fragiles.  Cette  période  est  d'ailleurs  utile,  puisqu'elle  per- 
met d'établir  les  fondements  solides  sur  lesquels  s'élè- 
vera plus  tard  une  science  plus  exacte.  C'est  le  point  où 
semble  être  arrivée  l'Astrospectroscopie,  et  les  découvertes 
les  plus  utiles  sont  réservées  actuellement  aux  recherches 
minutieuses  et  précises  des  observateurs,  plutôt  qu'aux 
déductions  des  théoriciens. 

L'Astronomie  physique  manque  encore  de  bases  assez  sûres 
et  précises.  La  théorie  du  Soleil ,  ce  problème  fondamental 
de  l'astronomie,  n'est  encore  qu'ébauchée.  3*ous  n'en  voulons 
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pour  preuve  que  la  diversité  des  théories  qui  semblent  éga- 
lement acceptables.  Le  problème  posé  par  l'existence  des 
raies  du  spectre  solaire  par  exemiple  est  loin  d'être  entiè- 
rement résolu,  comme  on  l'avait  cru  au  moment  des  tra- 
vaux de  RirchliolT.  En  fait,  la  majorité  des  raies  de  Fraun- 
hofer  demeure  même  sans  explication,  c'est-à-dire  se  rap- 
porte à  des  éléments  inconnus  ou  à  des  états  inconnus  de 
nos  éléments  terrestres.  D'ailleurs,  le  spectre  des  difîé rentes 
parties  du  Soleil  éprouve  des  variations  cjui  semblent  main- 
tenant essentiellement  périodiques,  et  il  est  peut-être  vain 
de  vouloir  établir  une  théorie  solaire  avant  que  l'enregis- 
trement continu  et  prolongé  de  tous  les  éléments  variables 
du  Soleil  ait  produit  tous  ses  fruits. 

Notre  but  n'est  pas  d'ailleurs  de  discuter  les  théories 
solaires  qui  ont  cours  actuellement.  Nous  n'examinerons 
ici  que  les  méthodes  d'observation  et  leurs  résultats  immé- 
diats, sans  chercher  à  en  tirer  nous -même  aucune  conclu- 
sion; ce  sujet  appartient  aux  auteurs  qui  traiteront  de  la 
nature  du  Soleil,  des  étoiles,  des  comètes  ou  des  étoiles  nou- 
velles. Nous  n'entrerons  pas  davantage  dans  le  détail  des 
parties  de  l'Astrospectroscopie  cjui  se  rattachent  complète- 
ment à  l'Astronomie  de  position,  comme,  par  exemple,  la 
distribution  des  étoiles  des  différentes  classes  dans  le  ciel,  la 
détermination  des  orbites  des  étoiles  doubles  spectrosco- 
piques,  etc. 

Le  moment  semble  favorable  pour  passer  en  revue  les 
instruments  et  les  méthodes  d'observation.  L'anal vse  spec- 
trale a  été  appliquée,  en  effet,  avec  ses  perfectionnements 
cj[ui  en  font  déjà  un  instrument  si  précis,  à  toutes  les  branches 
de  l'astronomie  physique.  L'observation  des  éclipses  a  donné 
lieu,  depuis  plusieurs  années,  à  des  missions  puissamment 
organisées,  et  a  fourni  une  quantité  de  renseignements  cju'il 
est  intéressant  de  coordonner.  L'organisation  de  ces  mis- 
sions dépend  maintenant  de  comités  scientifiques  établis 
dans  chaque  pays,   et  qui  sont  chargés  de  distribuer  le  tra- 
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vail  aux  difTérents  observatoires,  de  répartir  les  missions 
sur  la  zone  de  totalité,  de  centraliser  et  de  publier  les  résul- 
tats des  observations.  En  France,  c'est  le  Bureau  des  Longi- 
tudes qui  est  chargé  de  ce  soin.  En  Angleterre  et  aux  États- 
Unis,  des  comités  scientifiques  ont  été  créés  dans  le  même 
but. 

L'étude  continue  du  Soleil  est  poursuivie  dans  un  grand 
nombre  d'observatoires  :  Meudon  en  France,  South- Ken- 
.sington  en  Angleterre,  Potsdam,  Catane,  Kodaïkanal  aux 
Indes,  Tacubaya  au  Mexique,  Yerkes  et  Mont-Wilson  en 
Amérique;  une  station  sera  sans  doute  prochainement 
créée  en  Australie.  Les  Spectrohéliographes,  ces  instruments 
qui  permettent  d'enregistrer  l'état  des  diverses  couches 
gazeuses  de  l'atmosphère  solaire,  fonctionnent  donc  mainte- 
nant dans  des  stations  distribuées  tout  autour  de  notre  pla- 
nète. Il  est,  en  elfet,  très  important  que  le  Soleil  soit  photo- 
graphié aussi  souvent  que  possible  dans  des  observatoires 
situés  sous  des  longitudes  très  différentes,  et  cela,  comme  il 
est  facile  de  le  comprendre,  pour  mettre  en  évidence  les  rap- 
ports de  l'activité  solaire  et  des  variations  météorologic|ues, 
pour  suivre  les  mouvements  et  les  éruptions  de  vapeur  de 
l'atmosphère  solaire,  etc.  L'influence  des  radiations  solaires 
sur  les  phénomènes  terrestres  est  ainsi  constamment  étu- 
diée, et  certains  observatoires,  comme  l'Observatoire  de 
l'Ebre,  sont  exclusivement  destinés  à  des  recherches  de  ce 
genre. 

Les  instruments  et  les  méthodes  d'observation  ayant  pris 
une  forme,  sinon  définitive,  du  moins  déterminée  dans  ses 
grandes  lignes,  on  a  pu  aborder  la  cjuestion  de  la  coopéra- 
tion internationale  de  tous  les  observatoires  à  un  môme  tra- 
vail. Cette  coopération  doit  permettre  de  venir  à  bout  de  la 
tâche  colossale  que  représente  l'observation  et  surtout 
l'enregistrement  quotidien  de  l'état  des  différentes  couches 
de  l'atmosphère  solaire. 

C'est  dans  ce  but  qu'a  été  formée  l'union  dite  :  Interna- 
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tional  Union  for  Coopération  in  Soîar  ResearcJt ,  qui  a  déjà 
tenu  trois  congrès,  à  Saint-Louis,  en  Amérique,  en  1904;  à 
Oxford,  en  1906,  et  à  Meudon,  en  1907.  Cette  union  a  pour 
objet  de  lixer  des  conditions  d'observation  uniformes  et 
d'organiser  les  métiiodes  de  réduction  quand  cela  est  pos- 
sible. Elle  s'est  occupée,  par  exemple,  d'assurer  l'bomogé- 
néité  dans  les  instruments  employés  pour  mesurer  la  cons- 
tante solaire,  d'établir  un  système  d'étalons  de  longueurs 
d'onde,  de  répartir  le  travail  pour  l'observation  du  spectre 
des  taches  solaires. 

Pour  ce  qui  est  des  étoiles  et  des  planètes,  les  mesures  de 
vitesses  radiales  et  de  rotations  ont  donné  lieu  à  des  travaux 
nombreux,  et  qui  maintenant,  surtout  depuis  l'application 
de  la  photographie  et  des  méthodes  empêchant  les  variations 
de  température  des  spectroscopes,  ont  acquis  une  grande 
précision.  En  un  mot,  l'énergie  rayonnante  des  astres  est 
étudiée  en  détail,  du  moins  en  ce  qui  concerne  les  radia- 
tions de  nature  vibratoire  que  nous  savons  observer. 

Il  reste  sans  doute  d'importantes  découvertes  à  faire  dans 
le  champ  encore  inexploré  des  nouvelles  radiations,  rayons 
cathodiques  ou  autres,  dont  l'existence  probable  n'a  pu 
encore  être  démontrée  expérimentalement. 


CHAPITRE  I 

SPEGTROSCOPES.  SPEGTROPHOTOMETRES 

SPEGTROPOLARIMÊTRES.   ÉCRANS  COLORES 

Les  instruments  dont  on  se  sert  pour  analyser  la 
lumière  des  corps  célestes  dérivent  tous  du  spectro- 
scope  primitif,  qui  a  d'abord  servi  aux  chimistes  pour 
déterminer  les  spectres  caractéristiques  des  corps  simples 
et  pour  analyser  les  composés  de  ces  différents  corps. 
Tous  ces  instruments,  à  l'exception  toutefois  du  Prisme 
objectif,  pourraient  aussi  bien  servir  à  l'analyse  spec- 
trale d'une  source  lumineuse  terrestre  quelconque. 

L'histoire  même  des  perfectionnements  apportés  à 
l'instrument  des  chimistes  et  des  physiciens  est  inti- 
mement liée  à  celle  des  progrès  réalisés  dans  l'étude 
des  spectres  des  astres,  et  plus  spécialement  du  spectre 
solaire  qui  a  toujours  été  pris,  à  cause  de  son  éclat  et 
de  sa  constance,  comme  principal  sujet  d'étude  et, 
jusqu'à  ces  derniers  temps,  comme  étalon  pour  les 
autres  recherches. 

Avant  d'examiner  les  spectroscopes  spéciaux  que 
l'on  utilise  en  Astronomie  et  dont  les  dispositions  ont 
été  changées  ou  perfectionnées  suivant   l'usage   parti- 
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culier  qu'on  devait  en  faire,  nous  allons  donc  rappeler 
brièvement  le  principe  du  spectroscope  ordinaire. 

I.  Le  spectroscope.  —  Plaçons  au  foyer  d'une 
lentille  un  objet  lumineux,  de  préférence  une  fente 
fine  éclairée  par  une  source  de  lumière,  et,  sur  l'axe 
du  collimateur  ainsi  obtenu ,  disposons  une  seconde 
lentille.  Nous  aurons,  au  foyer  de  cette  seconde  lentille, 
une  image  réelle  et  renversée  de  la  fente,  image  que  nous 
pourrons  examiner  avec  une  loupe  ou  recevoir  sur  un 
écran  ou  sur  une  plaque  photographique.  Nous  aurons 
ainsi  une  lunette  astronomique  ou  une  chambre  photo- 
graphique permettant  d'étudier  l'image  de  la  fente. 

Introduisons  maintenant  entre  les  deux  lentilles  un 
prisme  de  verre  triangulaire  à  arête  parallèle  à  la  fente, 
et  éclairons  d'abord  la  fente  avec  une  lampe  à  alcool 
dans  la  flamme  de  laquelle  nous  aurons  placé  du  sel 
marin,  de  manière  à  avoir  une  lumière  de  couleur 
simple  ou  monochromatiqiie ,  c'est-à-dire  composée  de 
radiations  d'une  seule  longueur  d'onde.  Les  rayons 
seront  déviés  par  leur  réfraction  au  travers  du  prisme, 
et  il  faudra  établir  un  certain  angle  de  déviation  entre 
le  collimateur  et  la  lunette  pour  voir  au  milieu  du 
champ  l'image  de  la  fente.  Nous  aurons  réalisé  ainsi 
un  spectroscope,  ou  un  spectrographe  si  la  lunette  est 
remplacée  par  une  chambre  photographique. 

"Remplaçons  notre  lampe  à  alcool  par  un  tube  de 
Geissler  à  hydrogène,  c'est-à-dire  un  tube  contenant  de 
l'hydrogène  raréfié  illuminé  par  des  décharges  élec- 
triques. La  lumière  obtenue  se  compose  de  trois  cou- 
leurs simples ,  rouge ,  bleue  et  violette ,  correspondant 
respectivement  à  des  longueurs  d'onde  particulières 
X^o^.ôôô,  o"',486  et  0^,434.  Les  rayons  de  chaque 
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longueur  d'onde  seront  inégalement  déviés  par  le 
prisme,  de  telle  sorte  qu'au  lieu  d'avoir  comme  précé- 
demment une  seule  image  de  la  fente,  nous  aurons  un 
spectre  composé  de  trois  images  brillantes:  rouge, 
bleue  et  violette.  Nous  aurons  ainsi  analysé  la  lumière 
complexe  donnée  par  le  tube  de  Geissler  en  ses  éléments 
simples. 

Un  spectre  de  cette  nature  est  appelé  spectre  de 
lignes;  autrefois  on  le  désignait  sous  le  nom  de  ((  spectre 
du  second  ordre  ».  Ce  genre  de  spectre  correspond  à 
la  lumière  des  gaz  illuminés  électriquement. 

Il  est  évident  que,  pour  distinguer  des  radiations  de 
longueurs  d'onde  voisines,  la  qualité  la  plus  impor- 
tante du  spectre  n'est  pas  la  dispersion  et  par  suite  la 
distance  qui  existe  entre  deux  raies  données,  mais  bien  le 
rapport  de  cette  distance  à  la  largeur  de  l'image  mono- 
cbromatiqne  de  la  fente;  c'est  ce  qu'on  appelle  la 
pureté  ou,  d'après  Thollon,  le  pouvoir  de  résolution. 
La  largeur  de  l'image  de  la  fente  a  une  limite  infé- 
rieure à  cause  des  phénomènes  de  diffraction,  la  pureté 
d'un  spectre  ne  peut  donc  pas  devenir  infinie  en  rétré- 
cissant de  plus  en  plus  la  fente  ;  le  pouvoir  définissant 
de  Rayleigk  correspond  au  cas  où,  la  fente  étant  infi- 
niment étroite,  son  image  aurait  cette  largeur  limite. 

On  appelle  souvent  pouvoir  séparateur   la   quantité 

-f—,  dk  étant  l'intervalle  des  deux  radiations  les  plus 
«À  ^ 

rapprochées  que  l'on  puisse  séparer*. 

Si  nous  éclairons  la  fente  avec  une  bougie,  la  lumière 


1  Voir  WADS-wonTH.  A.   /.,  III.  1896,  p.  176  et  321  ;  VI.   1897, 
p.  27. 
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obtenue  ne  se  com}30sera  plus  de  trois  couleurs  simples, 
mais  contiendra  des  couleurs  de  toute  espèce  ou  sera, 
comme  on  dit,  polychrome.  Toutes  ces  couleurs,  corres- 
pondant à  des  longueurs  d'onde  différentes ,  sont  inéga- 
lement déviées,  et  le  spectre  se  composera  d'une 
bande  ininterrompue  formée  par  la  juxtaposition  des 
images  de  toutes  couleurs  de  la  fente.  C'est  ce  qu'on 
appelle  un  spectre  continu  et  ce  qu'on  désignait  autrefois 
sous  le  nom  de  u  spectre  du  premier  ordre  ».  Les 
solides  portés  à  l'incandescence,  les  liquides  qui,  dans 
ces  conditions,  ne  se  volatilisent  pas,  et  quelques  gaz 
très  denses  ou  soumis  à  de.  fortes  pressions  émettent 
de  la  lumière  polychrome,  et  ont  par  suite  un  spectre 
continu. 

Il  est  évident  que  l'intensité  lumineuse  d'un  spectre 
continu  est  proportionnelle,  toutes  choses  égales 
d'ailleurs,  à  l'ouverture  de  la  fente  et  en  raison  inverse 
de  la  dispersion. 

Enfin  nous  pouvons  envoyer  sur  la  fente  un  rayon 
de  soleil,  et  nous  aurons  un  spectre  semblable  au  pré- 
cédent, c'est-à-dire  formé  par  une  bande  de  couleurs 
se  fondant  les  unes  dans  les  autres,  mais  sillonné  de 
raies  noires  qui  correspondent  à  des  images  de  la  fente 
qui  manquent  dans  le  spectre,  c'est-à-dire  à  des  lon- 
gueurs d'onde  de  radiations  que  le  soleil  n'émet  pas. 
C'est  un  spectre  d'absorption ,  que  l'on  appelait  autre- 
fois ((  spectre  du  troisième  ordre  » . 

La  plupart  des  spectres  d'étoiles  sont  analogues  à 
ce  type.  On  sait  que  les  discontinuités  que  représentent 
les  raies  noires  sont  produites  par  l'effet  de  l'atmos- 
phère relativement  froide  des  étoiles  qui  absorbe  cer- 
taines couleurs  du  spectre  continu,  celles  précisément 

Spectroscopie  astronom.  ,     1* 
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que  les  gaz  de  cette  atmosphère  sont  capables  d'émettre. 
Les  molécules  des  gaz  traversés  empruntent  à  la  lumière 
polychrome  un  mouvement  vibratoire  de  même  période 
que  celui  qu'elles  pourraient  émettre  ;  elles  absorbent  ainsi 
l'énergie  correspondant  à  ce  mouvement  vibratoire  qui, 
par  suite,  manque  dans  le  spectre  émis  par  l'étoile. 

Il  n'y  a  d'ailleurs  pas  obscurité  absolue  dans  les 
raies  noires,  car  les  vapeurs  traversées  émettent  une 
faible  lumière  répartie  précisément  sur  ces  raies,  qui  ne 
paraissent  noires  que  par  contraste  avec  la  lumière 
beaucoup  plus  intense  du  fond  du  spectre  continu.  Le 
but  des  spectrohéliographes  est,  comme  nous  le  ver- 
rons, de  séparer  cette  faible  lumière  émise  par  les 
vapeurs  incandescentes  et  d'étudier  la  distribution  de 
ces  vapeurs,  malgré  la  lumière  intense  du  spectre 
continu  du  noyau  de  l'astre. 

Il  nous  sera  facile,  maintenant,  de  comprendre  la 
construction  et  le  fonctionnement  du  spectroscope  ordi- 
naire, qui  n'est  qu'un  perfectionnement  de  l'appareil 
rudimentaire  que  nous  avons  décrit.  Remarquons 
d'abord  que  la  condition  que  nous  avons  imposée  à  la 
fente,  de  se  trouver  au  foyer  du  collimateur,  n'est  pas 
indispensable.  Cette  position  est  seulement  préférable 
parce  que  les  rayons  se  trouvent  ainsi  former  un  fais- 
ceau parallèle  pendant  leur  passage  dans  le  prisme.  Il 
est  facile  de  comprendre  que  la  fente  pourrait  occuper 
une  autre  position  par  rapport  à  la  lentille  du  collima- 
teur, et  qu'il  suffirait  de  déplacer  convenablement  l'ocu- 
laire de  la  lunette  ou  la  plaque  photographique  pour 
avoir  une  image  nette  de  la  fente.  Si,  par  exemple,  la 
fente  est  à  une  distance  telle  de  la  lentille  collectrice, 
que  son  image  soit  virtuelle  et  placée  à  la  distance  de 
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vision  distincte  de  l'observateur,  celui-ci  pourra  se 
dispenser  d'utiliser  la  lunette  pour  observer  le  spectre, 
qu'il  pourra  voir  à  l'œil  nu  au  travers  du  prisme.  On 
pourrait  même  supprimer  la  lentille  du  collimateur  en 
plaçant  la  fente  à  la  distance  de  vision  distincte. 
Il  y  a  donc  de  nombreuses  dispositions  qui  permettent, 
avec  un  prisme  et  des  lentilles,  d'observer  un  spectre. 
Pourtant  le  speclroscope  primitif  que  nous  avons  décrit 
est  le  plus  rationnel  ;  c'est  sur  ce  modèle  que  sont 
construits  les  spectroscopes  ordinaires,  tels  que  le  spec- 
troscope  de  Kirchhojf  et  Bunsen. 

Dans  cet  appareil,  le  collimateur  est  formé  par  une 
fente  dont  la  largeur  peut  se  régler  au  moyen  d'une 
vis,  et  qui  est  placée  au  foyer  d'une  lentille  achroma- 
tique ,  de  telle  sorte  que  les  rayons  de  différentes  cou- 
leurs partis  de  la  fenl©  forment  tous  des  faisceaux 
parallèles  à  leur  sortie  ^  tx)l lima teur.  Ces  ravons  tra- 
versent ensuite  le  prisme  ou  la  série  de  prismes  où  ils 
sont  inégalement  déviés  suivant  leur  longueur  d'onde, 
et  pénètrent  dans  la  lunette  qui  est  identique  à  une 
petite  lunette  astronomique.  Ils  forment  dans  le  plan 
focal  une  série  d'images  de  la  fente,  c'est-à-dire  un 
spectre  réel  que  l'on  examine  avec  l'oculaire.  L'objectif 
de  la  lunette  est  également  achromatique ,  de  manière 
que  le  spectre  soit  situé  entièrement  dans  le  plan  focal 
de  la  lunette. 

Pour  déterminer  les  positions  relatives  des  raies  du 
spectre,  ce  qui  sert,  comme  nous  le  verrons  plus  loin, 
à  trouver  leurs  longueurs  d'onde,  on  se  sert  d'un  petit 
collimateur  au  foyer  duquel  se  trouve  une  échelle 
divisée  brillante  sur  fond  obscur.  Cette  échelle  est  une 
réduction  photographique  d'une  règle  divisée;  elle  est 
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légèrement  transparente  et  on  Féclaire  par  derrière.  On 
fait  coïncider,  dans  le  plan  focal  de  la  lunette,  l'image 
de  l'échelle  et  le  spectre  lui-même,  en  disposant  le 
collimateur  de  telle  sorte  que  les  rayons  partis  de  son 
foyer   se  réfléchissent  sur  la  face   du  prisme  qui    est 

tournée  vers  l'observateur. 
La  figure  schématique  (fig. 
i)  permet  de  se  rendre 
compte  de  cette  disposi- 
tiou.  On  obtient,  par  ce 
procédé,  un  appareil  de 
mesure  immatériel  situé 
dans  le  plan  focal ,  ce  qui 
permet  d'employer,  pour 
la  lunette,  des  oculaires 
négatifs  ou  de  Huyghens. 
M.  de  Gramont  a  perfec- 
tionné ce  dispositif  en  ren- 
dant variable  la  distance  apparente  des  traits  de  l'échelle 
divisée  dans  le  plan  focal.  On  se  sert,  dans  ce  but,  d'un 
collimateur  dont  l'objectif  est  formé  de  deux  lentilles 
que  l'on  peut  écarter  plus  ou  moins;  on  peut  ainsi  pro- 
jeter, sur  une  longueur  donnée  du  spectre,  le  nombre 
de  traits  qui  convient  pour  le  but  qu'on  se  propose. 

L'emploi  de  l'échelle  divisée  que  nous  venons  de 
décrire  est  relativement  peu  précis.  Il  a  suffi  pourtant 
pour  les  recherches  chimiques.  Nous  verrons,  quand 
nous  nous  occuperons  de  la  mesure  des  longueurs 
d'onde,  les  procédés  plus  précis  que  l'on  peut  employer, 
et  qui  sont  basés  sur  l'emploi  des  réseaux  et  des  spec- 
tromètres  interféren tiels . 

La  lunette  et  le  collimateur  du  spectroscope  peuvent 
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recevoir  un  mouvement  de  rotation  autour  d'une  paral- 
lèle à  l'arête  du  prisme,  et  portent  des  pinces  de  fixage 
munies  de  vis  de  rappel  qui  permettent  de  leur  donner 
de  petits  mouvements  autour  de  cet  axe.  De  plus,  la 
lunette  est  munie  d'une  vis  permettant  de  lui  donner 
un  mouvement  peu  étendu  autour  d'un  axe  horizon- 
tal. Le  collimateur  qui  porte  l'échelle  divisée  possède 
aussi  le  même  mouvement  de  bascule  dans  le  plan 
vertical,  de  telle  sorte  qu'on  peut  déplacer  verticale- 
ment dans  le  champ  le  spectre  et  l'image  de  l'échelle 
divisée,  de  manière  à  les  mettre  en  contact.  Le  prisme 
est  recouvert  par  une  espèce  de  chapeau  ou  de  bois- 
seau percé  de  trous  pour  le  passage  des  rayons,  et 
destiné  à  éviter  les  réflexions  de  lumière  étrangère 
dans  l'intérieur  de  l'instrument.  Dans  les  observations 
astronomiques ,  où  généralement  la  lumière  est  très 
faible,  le  prisme,  le  collimateur  et  la  lunette  sont 
placés  dans  une  boîte  unique  et  fermée  où  la  lumière 
étrangère  ne  peut  pas  pénétrer.  Il  est  bon  aussi  de 
recouvrir  les  prismes,  sauf  dans  la  partie  où  passe  le 
faisceau  de  lumière,  d'un  enduit  opaque  ou  d'un 
papier  noir,  et  aussi  de  noircir  l'intérieur  des  tubes  de 
la  lunette  et  du  collimateur,  ainsi  que  les  diaphragmes 
que  les  constructeurs  placent  dans  ces  tubes,  pour  arrê- 
ter la  lumière  étrangère  qui  pourrait  y  pénétrer.  Il 
faut  aussi  veiller  à  ce  que  les  surfaces  optiques  soient 
parfaitement  propres,  car  la  poussière  qui  les  recouvre, 
éclairée  par  le  faisceau  lumineux,  constitue  une  source 
de  lumière  qui  se  répand  dans  l'instrument  et  gêne 
l'observation.  Enhn,  il  faut  choisir  des  verres  aussi 
purs  que  possible  et  ne  présentant  pas  de  phénomènes 
de  fluorescence. 
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Dans  les  recherches  très  déUcates,  comme  celles  du 
déplacement  de  raies,  sous  l'influence  du  principe  de 
Doppler-Fizeau,  il  faut  veiller  aussi  à  ce  que  la  tempé- 
rature du  spectroscope  reste  absolument  constante.  On 
y  parviendra  en  entourant  l'instrument  d'enveloppes 
formées  de  matières  conduisant  mal  la  chaleur,  comme 
le  feutre,  par  exemple.  On  peut  aussi  y  ajouter  des 
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enveloppes  métalliques  en  cuivre,  qui  répartissent  ins- 
tantanément les  variations  de  température  qui  peuvent 
se  produire.  Ces  enveloppes  seront  séparées  par  des 
couches  de  matières  isolantes.  Il  vaut  encore  mieux  se 
servir  de  thermostats  électriques.  En  tout  cas,  un 
thermomètre  sensible  au  centième  de  degré  permettra 
de  noter  la  variation  de  température  et  d'en  tenir 
compte  s'il  y  a  lieu.  En  toute  rigueur,  ce  thermo- 
mètre doit  avoir  sa  boule  placée  dans  un  prisme  sem- 
blable aux  prismes  du  spectroscope,  et  placé  à  côté 
d'eux.  La   température  de  la  chambre  qui  contient  les 
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prismes  n'est  pas  toujours  égale,  en  effet,  à  celle  des 
prismes,  qui  mettent  plus  longtemps  à  s'échauffer  ou  à 
se  refroidir. 

La  figure  2  représente  le  spectroscope  type  des  labo- 
ratoires. Il  est  muni  d'un  prisme  en  flint  de  60"  ;  les 
objectifs  du  collimateur  et  de  la  lunette  ont  la  même 
ouverture;  enfin  la  fente  peut  être  divisée  en  deux 
parties  égales  par  un  petit  prisme  à  réflexion  totale,  ce 
qui  permet  de  voir  à  la  fois ,  dans  la  lunette ,  deux 
spectres  en  contact  :  le  premier  donné  par  la  source  de 
lumière  que  l'on  veut  analyser,  le  second  par  une 
source  connue  que  l'on  prend  comme  terme  de  com- 
paraison. 

2.  Réglage  d'un  spectroscope.  —  Les  remar- 
ques suivantes,  concernant  le  réglage  du  spectroscope 
ordinaire,  s'appliquent  également  aux  spectroscopes 
accouplés  aux  lunettes  qui  constituent  les  spectroscopes 
astronomiques  ou  téléspectroscopes . 

Tout  d'abord,  la  fente  doit  avoir  ses  deux  bords 
bien  parallèles.  Les  constructeurs  ménagent  générale- 
ment un  dispositif  de  réglage  dans  ce  but.  On  obser- 
vera l'intensité  du  spectre,  qui  doit  être  la  même  dans 
toute  la  hauteur.  Un  procédé  plus  précis  consiste  à 
photographier  ou  à  observer  les  franges  de  diffraction 
données  par  l'ombre  de  la  fente.  Ces  franges  sont  d'au- 
tant plus  écartées  que  la  fente  est  plus  étroite  ;  elles  ne 
seront  donc  droites  et  parallèles  que  si  la  fente  est 
bien  réglée. 

La  fente  doit  ensuite  être  placée  au  foyer  de  la  len- 
tille du  collimateur.  Ici  intervient  un  phénomène 
qui  est  sans  importance  dans  les  études  sjDectrosco- 
piques  ordinaires,  mais  qui  peut  avoir  la   plus  grande 
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influence  sur  les  observations  astronomiques.  Le  plus 
souvent,  comme  nous  le  verrons  plus  loin,  on  pro- 
jette sur  la  fente  une  image  réelle  de  l'astre,  de 
manière  à  distinguer  les  spectres  de  ses  différentes 
régions.  Il  faut  donc  que  les  raies  soient  au  point, 
et  qu'en  même  temps  la  limite  des  spectres  des  dif- 
férentes parties  de  l'image  soit  parfaitement  nette. 
Autrement  dit,  on  doit  voir  aussi  nettement  dans  l'ocu- 
laire les  lignes  verticales  et  les  lignes  horizontales 
situées  dans  le  plan  de  la  fente.  Si  cette  condition 
n'est  pas  remplie,  les  spectres  des  différentes  parties  de 
l'astre  se  mélangeront  plus  ou  moins,  et  l'on  fera  des 
erreurs,  par  exemple  dans  l'évaluation  de  la  distance  à 
laquelle  certaines  lignes  s'étendent  du  bord  du  soleil, 
sur  la  largeur  du  spectre  du  noyau  des  comètes,  etc. 
ïl  semblerait  que  le  collimateur  étant  mis  au  point  sur 
l'infini ,  aucun  effet  de  ce  genre  ne  soit  à  redouter. 
En  réalité ,  à  cause  des  petites  imperfections  des  sur- 
faces réfringentes,  il  y  a  toujours  ime  différence  dont 
on  s'apercevra  en  mettant  au  point  successivement  les 
lignes  du  spectre  et  les  stries  longitudinales  données 
par  les  poussières  qui  se  trouvent  dans  la  fente.  Bien 
plus,  dans  certains  spectroscopes,  ce  défaut  d'astigma- 
tisme est  produit  à  dessein  par  le  constructeur,  pour 
éviter  précisément  que  l'on  ne  soit  gêné  par  les 
stries  longitudinales  quand  les  lignes  du  spectre  sont 
au  point.  Pour  régler  un  spectroscope  astronomique,  il 
sera  donc  utile  de  faire  varier  progressivement  le  tirage 
du  collimateur,  et  de  noter  pour  chaque  tirage  la  diffé- 
rence de  position  qui  existe  entre  les  positions  de 
l'oculaire  mis  au  point  successivement  svu'  les  raies  du 
spectre  et  sur  les  stries  longitudinales.  Une  interpola- 
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tioii  fera  connaître,  avec  une  grande  exactitude,  le  tiiage 
du  collimateur  pour  lequel  les  raies  et  les  stries  sont 
au  point  en  même  temps,  tirage  qui  sera  parfois  sensi- 
blement différent  de  celui  qui  correspond  à  la  mise  au 
foyer.  Cornu,  qui  a  le  premier  étudié  l'effet  de  cette 
erreur,  désigne  ce  réglage  sous  le  nom  de  réglage 
aplané  tique. 

Le  faisceau  lumineux  sortant  du  collimateur  doit 
ensuite  rencontrer  la  première  face  du  prisme  sans 
qu'aucune  partie  ne  tombe  dans  le  vide.  Les  arêtes  du 
prisme  doivent  aussi  être  perpendiculaires  au  plateau 
sur  lequel  il  est  posé ,  et  ce  plateau  doit  être  parallèle 
à  la  fois  à  l'axe  optique  du  collimateur  et  à  celui  de 
la  lunette.  On  réalisera  ces  conditions  en  observant 
par  collimation  les  images  de  la  fente  ou  du  réticul(3 
sur  les  faces  du  prisme. 

Le  prisme  doit  en  outre  être  placé  au  minimum  de 
déviation  pour  la  couleur  déterminée  que  l'on  étudie. 
Xous  n'avons  pas  à  parler  ici  des  formules  du  prisme, 
mais  on  sait  que  l'angle  de  déviation  varie  avec  l'inci- 
dence des  rayons  sur  la  face  d'entrée  du  prisme;  il  est 
facile  alors  de  se  rendre  compte  que  cet  angle  de 
déviation  doit  avoir  une  valeur  minima  ou  maxima,  et 
cela  quand  l'angle  d'incidence  des  rayons  est  égal  à 
leur  angle  d'émergence  sur  la  face  de  sortie  du  prisme. 
En  effet,  à  une  série  d'angles  d'incidence  croissant  à 
partir  de  cette  valeur  I  de  l'angle  d'incidence,  corres- 
pond une  série  d'angles  d'émergence  décroissant.  Si 
l'on  prend  comme  angles  d'incidence  cette  seconde 
série  de  valeurs,  on  retrouvera  comme  angles  d'émer- 
gence la  première  série  avec  des  valeurs  égales  de 
l'angle  de   déviation.    On  a  donc,    de    part    et    d'autre 
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de  la  valeur  I,  deux  séries  de  valeurs  croissantes  .et 
décroissantes  pour  lesquelles  les  déviations  sont  égales 
deux  à  deux.  L'angle  I  correspond  donc  à  un  maximum 
ou  à  un  minimum  de  déviation. 

Pour  placer  le  prisme  dans  la  position  du  minimum 
de  déviation,  on  le  fait  tourner  autour  d'une  parallèle 
à  son  arête  en  examinant  dans  la  lunette  le  déplace- 
ment de  la  raie  correspondant  à  la  couleur  pour 
laquelle  on  veut  faire  le  réglage.  Cette  raie  se  dépla- 
cera vers  la  droite,  par  exemple,  puis  reviendra  vers 
la  gauche  après  avoir  atteint  une  position  extrême  qui 
correspond  au  minimum  de  déviation  du  prisme.  Si  le 
spectroscope  comporte  plusieurs  prismes,  on  n'en 
laissera  d'abord  qu'un  seul  sur  l'instrument  et  on 
mettra  le  prisme  unique  au  minimum  de  déviation, 
puis  on  ajoutera  successivement  les  autres  prismes  en 
recommençant  la  même  opération.  Pour  faciliter  ce 
travail ,  les  prismes  sont  généralement  mobiles  autour 
d'un  pivot  placé  à  leur  centre ,  et  munis  d'une  alidade 
divisée  qui  se  déplace  sur  le  plateau.  Souvent  on  devra 
faire  la  mise  au  minimum  de  déviation  par  la  pho- 
tographie, ce  sera  même  indispensable  pour  la  région 
ultra-violette.  Dans  ce  cas,  on  fera  une  série  de  photo- 
graphies du  spectre,  de  préférence  sur  la  même  plaque, 
comme  nous  le  verrons  plus  loin,  et  en  notant  pour 
chaque  pose  la  position  du  prisme. 

La  lunette  doit  ensuite  être  placée,  comme  le  colli- 
mateur, de  telle  façon  que  le  faisceau  lumineux  pénètre 
tout  entier  dans  l'objectif.  La  mise  au  foyer  de  la 
lunette  devra  être  faite  spécialement  pour  chaque 
région  du  spectre  étudiée.  Il  faut  remarquer,  en  effet, 
que  les  lentilles  ne  sont  pas  rigoureusement  achroma- 
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tiques  pour  toutes  les  couleurs,  c'est-à-dire  que  le  foyer 
n'est  pas  absolument  le  même  pour  les  radiations  de 
toutes  les  longueurs  d'onde,  car  on  ne  peut  faire 
coïncider  ces  foyers  que  pour  deux  longueurs  d'onde 
ou,  en  tout  cas,  pour  un  petit  nombre  de  longueurs 
d'onde  en  prenant  des  combinaisons  de  plusieurs  len- 
tilles. 

Les  objectifs  destinés  à  la  photographie  ne  doivent 
pas  être  achromatisés  de  la  même  façon  que  ceux  qui 
servent  aux  observations  visuelles.  Les  rayons  pour 
lesquels  la  plaque  photographique  est  le  plus  sensible 
sont,  en  effet,  les  rayons  violets  et  ultra-violets  et  non 
les  rayons  jaunes,  comme  cela  a  lieu  pour  l'œil.  Les 
objectifs  des  lunettes  sont  achromatisés  généralement 
pour  les  couleurs  simples  correspondant  aux  raies  B 
et  F  ou  E  et  F,  tandis  que  les  objectifs  photogra- 
phiques doivent  être  achromatiques  pour  la  région 
du  spectre  correspondant  à  la  raie  K.  Rappelons  que 
si  l'on  ne  possède  que  des  objectifs  ordinaires,  on 
peut  séparer  de  quelques  millimètres  la  lentille  de 
flint  de  la  lentille  de  crown,  comme  l'a  indiqué  Corna. 
M.  ^^  olf  a  pu  ainsi,  avec  un  écartement  convenable 
des  lentilles,  transformer  l'achromatisme  optique  en 
achromatisme  chimique.  Toutefois,  il  vaudra  toujours 
mieux  se  servir  d'appareils  achromatisés  pour  les 
rayons  chimiques,  ou  prendre  de  simples  lentilles 
non  achromatiques,  comme  nous  le  verrons  plus 
loin. 

Il  existe  un  procédé  qui  permet  de  se  débarrasser 
complètement  de  .l'obligation  d'avoir  des  objectifs 
achromatiques  :  c'est  de  se  servir  de  miroirs  au  lieu 
de   lentilles,    c'est-à-dire   d'employer    des    télescopes 
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comme  collimateurs  et  comme  lunettes  d'observation. 
Ce  dispositif  est  surtout  indiqué  pour  l'observation  du 
spectre  ultra-violet. 

Lorqu'on  fera  des  photographies  de  spectres,  il  fau- 
dra disposer  la  plaque  à  uiie  distance  telle  que  l'image 
de  la  raie  étudiée  soit  aussi  nette  que  possible.  On  y 
parviendra  en  faisant  un  certain  nombre  de  plaques 
d'essais  à  différentes  distances  de  l'objectif.  On  pourra 
employer  tous  les  procédés  qui  servent  à  faire  la  mise 
au  foyer  des  lunettes  astronomiques.  Par  exemple,  on 
pourra  se  servir  d'écrans  couvrant  l'objectif,  sauf  une 
petite  partie  près  du  bord.  Suivant  la  position  de  cette 
ouverture  de  l'écran,  on  obtient  des  pinceaux  lumineux 
qui  se  coupent  au  foyer  de  l'objectif,  et  la  position  de 
l'image  de  la  raie  sur  la  plaque  ne  sera  la  même  dans 
toutes  ces  positions  que  si  la  plaque  est  exactement  au 
foyer.  Au  lieu  d'avoir  à  évaluer  le  degré  de  netteté,  on 
est  ramené  ainsi  à  apprécier  la  coïncidence  de  deux 
positions  de  raies. 

On  a  parfois  avantage  à  se  servir  d'objectifs  non 
achromatiques,  c'est-à-dire  de  lentilles  simples.  Dans 
ce  cas,  les  distances  focales  correspondant  aux  deux 
extrémités  du  spectre  sont  très  différentes,  la  distance 
focale  pour  les  rayons  violets  étant  plus  courte  que  celle 
qui  correspond  aux  rayons  rouges.  Il  faudra  donc  incliner 
la  plaque  par  rapport  à  l'axe  de  l'objectif  pour  obtenir 
une  image  du  spectre  nette  d'une  extrémité  à  l'autre. 
On  mettra  au  point  d'abord  les  différentes  parties  du 
spectre,  en  se  servant  de  la  glace  dépolie;  on  fera 
ensuite  des  plaques  d'essai,  et  les  distances  à  l'objectif 
des  plaques  correspondant  aux  meilleures  mises  au 
point  des  différentes  parties  du  spectre  feront  connaître. 
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par  des  considérations  géométriques  simples,  la  meil- 
leure distance  et  la  meilleure  inclinaison. 

Pour  les  objectifs  achromatiques,  la  ligne  focale 
n'est  pas  uue  droite  perpendiculaire  à  l'axe  optique; 
c'est  uue  courbe  de  forme  hyperbolique,  aussi  emploie- 
t-on  parfois,  au  lieu  de  plaques  inclinées,  un  cylindre 
à  base  hyperbolique  sur  lequel  on  tend  une  pellicule 
photographique.  De  cette  façon,  toutes  les  parties  du 
spectre  peuvent  être  obtenues  également  nettes;  mais 
ce  procédé  a  évidemment  un  certain  désavantage  si 
l'on  veut  mesurer  la  position  relative  exacte  des  raies. 
En  pratique,  le  système  de  la  chambre  à  inclinaison 
variable  suffira  dans  la  plupart  des  cas  en  astronomie. 
On  inclinera  simplement  la  plaque  de  manière  à  ce 
que  toutes  les  parties  moyennes  du  spectre  soient  éga- 
lement nettes.  On  est  parfois  gêné  dans  ce  cas  par  la 
grande  inclinaison  qu'il  faut  donner  à  la  plaque ,  et 
qui  peut  être  incompatible  avec  la  construction  de  l'ap- 
pareil. Il  peut  se  faire  aussi  que  l'on  n'ait  pas  de 
chambre  à  inclinaison  variable,  mais  seulement  des 
chambres  photographiques  ordinaires.  Dans  ce  cas,  il 
est  utile  de  remarquer  que  l'on  peut  diminuer  ou  aug- 
menter l'inclinaison  à  donner  à  la  plaque  en  dirigeant 
l'axe  optique  dans  la  direction  où  arrivent  les  rayons 
violets,  ou,  au  contraij-e,  les  rayons  rouges.  Ce  fait  tient 
à  la  forme  hyperbolique  de  la  courbe  focale.  La  plaque 
est  plus  inclinée  quand  on  veut  étudier  la  partie  rouge 
que  lorsqu'on  a  affaire  à  la  partie  verte;  l'inclinaison 
a  même  lieu  en  sens  inverse  pour  les  rayons  ultra- 
violets, c'est-à-dire  que  la  distance  de  la  plaque  à  l'ob- 
jectif est  plus  grande  dans  cette  région  du  spectre 
pour  les  plus  petites  longueurs  d'onde   que   pour  les 

Spectroseopie  astronom.  2 
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grandes.  La  répartition  des  foyers  pour  cette  région  est 
donc  inAerse,  dans  un  objectif  achromatique,  de  celle 
qu'aurait  produit  une  lentille  simple.  En  réglant  le 
spectroscope  pour  une  couleur  déterminée  entre  le 
rouge  et  F  ultra-violet,  on  peut  donc  arriver  à  avoir, 
avec  un  objectif  achromatique,  telle  inclinaison  de 
plaque  que  l'on  désire  pour  la  région  moyenne  du 
spectre. 

Dans  les  observations  d'éclipsés,  on  se  sert  souvent 
de  châssis  mobiles  permettant  de  faire  plusieurs  clichés 
sur  la  même  plaque,  soit  que  l'on  veuille  encadrer  une 
photographie  de  spectre  entre  deux  spectres  de  compa- 
raison, soit  que  l'on  veuille  prendre  différents  aspects 
successifs  d'un  phénomène  ou  faire  des  poses  de  diffé- 
rentes longueurs,  parce  qu'on  ne  connaît  jamais  le 
meilleur  temps  de  pose.  Ces  châssis  se  déplacent  dans 
leur  plan  au  moyen  d'une  crémaillère.  Comme  le 
temps  est  précieux ,  on  peut  remplacer  la  crémaillère 
par  une  vis  à  pas  très  grand,  de  manière  à  n'avoir  qu'à 
donner  un  tour  de  manivelle  j^our  amener  une  nou- 
velle partie  de  la  plaque  en  face  de  l'objectif.  Naturel- 
lement, on  doit  alors  placer  au  foyer  de  la  chambre 
photographique  un  écran  percé  d'une  fenêtre  encadrant 
le  spectre  et  protégeant  contre  la  lumière  diffuse  les 
parties  de  la  plaque  qui  viennent  d'être  impressionnées 
ou  ne  le  sont  pas  encore. 

3.  Spectroscopes  à  plusieurs  prismes.  — 
Quand  on  veut  augmenter  la  longueur  du  spectre  pour 
séparer  des  longueurs  d'onde  très  voisines,  on  est 
amené   à   se    servir   de    plusieurs   prismes    successifs. 

Tous  les  prismes  doivent  être  traversés  par  le  fais- 
ceau   lumineux    dans    la    position    du    minimum    de 
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déviation  pour  la  région  du  spectre  que  l'on  étudie. 
On  a  souvent  recours  à  des  procédés  mécaniques  per- 
mettant de  les  mettre  tous  d'un  seul  coup  dans  cette 
position  et  évitant  l'opération  plus  longue  que  nous 
avons  décrite  plus  haut.  Ces  dispositifs  sont  généralement 
basés  sur  le  fait  que,  dans  la  position  du  minimum  de 
déviation,  le  rayon  incident  fait  sur  la  face  d'entrée  un 
angle  égal  à  celui  du  rayon  émergent  sur  la  face  de 
sortie.  Par  suite,  si  tous  les  prismes  sont  semblables 
et  construits  en  même  matière ,  un  rayon  les  traver- 
sant au  minimum  de  déviation  forme  une  ligne  brisée 
régulière.  Il  suffira  donc  d'astreindre  les  bases  des  prismes 
à  former  sur  le  plateau  où  ils  sont  placés  une  ligne 
brisée  régulière;  c'est  ce  qui  est  réalisé  dans  le  spec- 
troscope  de  Browning,  où  les  prismes  sont  liés  par 
leurs  arêtes  au  moyen  de  charnières,  et  où  chaque 
j)risme  porte  à  sa  base  une  tige  ou  glissière  qui  est 
assujettie  à  être  traversée  par  un  pivot  central.  Il  suffit 
de  placer  le  collimateur  de  manière  à  ce  que  l'angle 
d'incidence  sur  le  premier  prisme  corresponde  à  la 
déviation  minima  de  la  couleur  considérée,  et  de  pla- 
cer d'un  seul  coup  tous  les  autres  prismes  de  manière 
à  ce  que  les  angles  d'incidence  soient  tous  égaux. 

4.  Spectroscopes  autocoUimateurs.  —  Bien 
que  ces  spectroscopes  soient  rarement-  employés  en 
Astronomie,  nous  devons  en  dire  un  mot  parce  qu'ils 
offrent  certains  avantages,  notamment  celui  d'être 
moins  volumineux  à  puissance  égale.  Dans  ces  appa- 
reils, la  même  lunette  fait  office  de  collimateur  et  de 
lunette  d'observation.  Le  premier  appareil  de  ce  genre 
a  été  construit  par  Daboscq,  peu  de  temps  après  les 
premiers  spectroscopes  du  type  de  KirchhofF  et  Bun- 
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sen.  L'action  dispersive  du  prisme  est  doublée  par  la 
réflexion  des  rayons  sur  une  de  ses  faces  qui  est  argen- 
tée; les  rayons  reviennent  donc  sur  leurs  pas  et  tra- 
versent de  nouveau  le  prisme  et  la  lentille  colli matrice. 
Un  petit  prisme  à  vision  directe  permet  de  placer  la 
fente  sur  le  côté  de  l'axe  optique. 

Le  spectroscope  de  Fahry  est  construit  sur  le  même 
principe.  On  peut  aussi  mettre  la  fente  sur  l'axe  du 
collimateur,  mais  au-dessus  de  cet  axe,  et  l'éclairer  avec 


Fig.  3. 

un  prisme  à  réflexion  totale;  le  spectre  se  forme  alors 
dans  le  plan  de  la  fente,  mais  au-dessous  de  celle-ci.  et 
on  peut  l'observer  avec  l'oculaire. 

Le  système  qui  consiste  à  faire  revenir  le  faisceau 
lumineux,  au  moyen  d'une  réflexion,  à  travers  les  diffé- 
rents prismes,  a  été  souvent  employé  pour  la  spectro- 
scopie  solaire.  Dans  ce  cas,  en  effet,  la  lumière  est 
excessivement  intense,  et  on  peut  employer  des  disper- 
sions très  fortes. 

Dans  le  spectroscope  de  Thollon  (fig.  3),  les  rayons 
lumineux  traversent  deux  prismes,  puis  se  réfléchissent 
dans  un  prisme  à  réflexion  totale  dont  les  arêtes  sont 
perpendiculaires  aux  premiers,  ce  qui  les  ramène  au 
travers  de  ces  deux  prismes,  mais  à  un  niveau  infé- 
rieur. Les  rayons  traversent  ensuite  un  système  optique 
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identique  pour  arriver  enfin  à  la  lunette.  Thollon 
employait  des  prismes  composés  de  trois  parties, 
comme  dans  les  spectroscopes  à  vision  directe.  Le 
prisme  du  milieu  contenait  du  sulfure  de' carbone. 
La  dispersion  était  énorme  et  équivalait  à  celle  de 
3o  prismes  ordinaires  de  60";  mais  le  sulfure  de  car- 
bone est  très  sensible  aux  variations  de. température,  ce 
qui  le  rend  irrégulièrement  réfringent  et  nuit  à  la  pré- 
cision du  travail.  La  lunette  et  le  collimateur  étaient 
fixes ,  et  les  deux  trains  de  prismes  mobiles  symétri- 
quement par  rapport  à  un  plan  perpendiculaire  à  l'axe 
de  la  lunette  de  telle  sorte  que  les  rayons  de  la  région 
du  spectre  étudiée  se  trouvaient  toujours  au  minimum  de 
déviation.  Remarquons  que  les  axes  du  collimateur  et 
de  la  lunette.se  trouvaient  parallèles,  l'un  étant  un 
peu  au-dessous  de  l'autre.  Le  spectroscope  de  Thollon 
rentre  donc,  sous  ce  rapport,  dans  la  catégorie  des  spec- 
troscopes à  vision  directe  que  nous  étudierons  plus 
loin. 

Dans  le  même  ordre  d'idée,  le  spectroscope  de  Cassie 
ne  comporte  que  deux  prismes  qui  agissent  comme  s'il 
y  en  avait  huit  ;  leurs  faces  extrêmes  sont  en  effet 
argentées ,  et  les  prismes  sont  légèrement  inclinés  l'un 
vers  l'autre,  de  telle  sorte  qu'un  rayon  se  réfléchit  huit 
fois  sur  leurs  faces  et,  par  suite,  les  traverse  huit  fois 
avant  de  sortir  de  l'appareil. 

5.  Spectroscopes  à  vision  directe.  —  Ce  sys 
tème  de  spectroscope  est  un  de  ceux  qui  ont  été  le 
plus  employés  en  Astronomie.  Janssen  l'a  présenté  à 
l'Académie  en  1862  et  s'en  est  servi  à  Rome  avec  Secchi 
pour  faire  des  observations  de  spectres  d'étoiles.  Ce 
specti-oscope   est    formé    essentiellement    dun   prisme 
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dWmici,  c'est-à-dire  comprenant  deux  prismes  de 
crown  et  un  de  flint  collés  avec  du  baume  de  Canada 
et  disposés  dans  l'ordre  représenté  par  la  figure  4- 
L'effet  de  ce  prisme  est,  en  quelque  sorte,  l'opposé  de 
celui  du  prisme  achromatique,  c'est-à-dire  qu'il  ne 
dévie  pas  la  lumière  des  rayons  moyens,  bien  qu'il 
disperse  encore,  parce  que  la  dispersion  du  flint  est  de 
beaucoup  prédominante.  L'opticien  //q/Tma/in  porta  à 


Fig.  4. 


cinq  le  nombre  des  prismes  :  deux  en  flint  pesant  et 
trois  en  croAvn.  On  peut  aussi  employer  des  prismes 
en  flint  d'espèces  différentes,  comme  cela  a  lieu  dans  le 
spectroscope  de  Browning.  Enfin  il  existe  des  prismes 
simples  de  forme  telle  qu'ils  produisent  une  dispersion 
sans  déviation  du  rayon.  Nous  n'insisterons  pas  sur  ces 
différents  dispositifs  qui  sont  peu  employés. 

Les' prismes  à  vision  directe  ne  conviennent  pas  pour 
étudier  tout  le  spectre,  mais  seulement  la  région  voi- 
sine de  la  couleur  simple  qu'ils  ne  dévient  pas. 

6.  Spectroscopes  pour  Fultra-violet.  —  Les 
rayons  ultra -violets  dont  la  longueur  d'onde  est  plus 

petite  que  a  =  o^',3oo  environ  étant  absorbés  par  les 
verres  de  crown,  et  ceux  dont  la  lono-ueur  d'onde  vaut 
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o^,320  par  les  verres  de  flint,  il  faut  se  servir,  pour  les 
observer,  d'objectifs  en  quartz,  c'est-à-dire  en  crislal  de 
roche,  achromatisés  avec  du  spath  (calcite)  ou  de  la 
fluorine  :  ce  procédé  a  d'abord  été  employé  par  Helm- 
hoUz.  On  se  servira,  par  exemple,  de  deux  prismes  de 
quartz  de  60°  et  de  rotation  contraire,  l'un  en  quartz 
droit  ou  dextrogyre,  l'autre  en  quartz  gauche  ou  lévo- 
gyre,  l'axe  du  crislal  étant  perpendiculaire  au  plan 
bissecteur  du 'prisme.  Dans  un  prisme  taillé  parallèle- 
ment à  l'axe  du  cristal ,  les  deux  spectres  donnés  par 
les  indices  ordinaires  et  extraordinaires  ne  seraient  pas 
complètement  séparés.  Rudberg  a  indiqué  qu'on  pou- 
vait se  débarrasser  d'un  des  spectres  au  moyen  d'un 
nicol ,  mais  ce  procédé  n'a  pas  donné  de  très  bons 
résultats.  On  se  sert  aussi,  au  lieu  de  deux  prismes 
séparés  de  rotation  contraire,  d'un  prisme  de  60°  cons- 
titué par  deux  prismes  de  3o*'  de  rotation  contraire 
accolés  l'un  à  l'autre.  Un  dispositif,  dû  à  Young,  con- 
siste à  placer  ces  deux  demi-prismes,  l'un  contre  la 
lentille  du  collimateur,  l'autre  contre  celle  de  la 
lunette.  De  cette  façon,  les  rayons  correspondant  au 
milieu  du  champ  ont  traversé  les  prismes  parallèle- 
ment à  leur  base,  c'est-à-dire 
dans  la  position  du  minimum 
de  déviation  (fig.  5).  Il  suffit 
donc  de  déplacer  la  lunette 
jusqu'à  ce  que  l'on  ait  au 
milieu    du    champ    la   partie  ^'°"  ^' 

du  spectre  que  l'on  ^^ut  étu- 
dier, pour  placer  du  même  coup  les  prismes  au  mini- 
mum de  déviation. 

On   peut  se  servir  également  de  prismes  en  spath 
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d'Islande,  dont  l'arête  réfringente  doit  être  parallèle  à 
l'axe  optiqne  du  cristal.  On  emploie  le  rayon  ordinaire 
d'indice  i,66,  le  spectre  correspondant  au  rayon 
extraordinaire  d'indice  1,48  étant  suffisamment  écarté 
pour  qu'il  n'y  ait  pas  de  confusion  possible.  Le  spath 
est  moins  transparent  que  le  quartz  pour  les  rayons 
ultra-violets  ;  mais  comme  il  n'arrête  que  les  rayons 
plus  réfrangibles  que  a  =  0,220,  il  peut  toujours 
être  employé  en  astronomie. 

Il  faut  avoir  soin  de  se  servir,  pour  projeter  l'image 
de  l'astre  sur  la  fente,  de  miroirs  métalliques  et  non  en 
verre  argenté,  ou  de  lentilles  de  quartz,  ou  au  moins  en 
flint  léger.  Dans  ses  recherches  sur  les  spectres  ultra- 
violets des  étoiles,  des  nébuleuses  et  des  comètes, 
Huggins  se  servait  d'un  miroir  métallique  de  5o  cen- 
timètres de  diamètre. 

L'observation  visuelle  des  rayons  ultra-violets  se  fail 
au  moyen  de  l'oculaire  fluorescent  de  Soret,  qui  est  un 
oculaire  incliné  avec  lequel  on  examine  l'illumination, 
sous  l'influence  des  rayons  ultra -violets,  d'une  plaque 
de  verre  d'urane  ou  d'vme  cuve  contenant  des  liquides 
fluorescents,  comme  une  solution  d'esculine  ou  de  sul 
fate  de  quinine.  Stokes,  qui  a  découvert  le  phénomène 
de  la  fluorescence,  a  appliqué  le  premier  ce  procédé 
au  dessin  du  spectre  ultra-violet. 

Mais  c'est  surtout  la  photographie  qui  sert  à  observer 
les  rayons  ultra-violets.  On  sait,  en  effet,  que  les  plaques 
photographiques  sont   très  sensibles  à  ces  radiations. 

La  principale  difficulté  qu'on  rencontre  pour  photo- 
graphier les  parties  extrêmes  du  spectre  ultra-violet 
consiste  dans  le  voile  du  cliché  produit  par  les  radia- 
lions  violettes  douées  d'une  grande  puissance  photochi- 
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inique,  et  qui  se  diffusent  dans  l'instrument  par  suite 
de  l'illumination  des  surfaces  des  verres,  qui  ne  sont 
jamais  parfaitement  polies  ni  complètement  nettes  de 
poussière,  etc.  On  diminue  cette  influence  en  prenant 
une  fente  courte.  On  peut  aussi,  comme  Ta  fait  Cornu 
dans  ses  recherches  sur  les  limites  du  spectre  ultra-vio- 
let du  Soleil,  faire  passer  les  rayons  au  travers  d'un 
absorbant,  comme  la  vapeur  de  brome ,  enfermé  dans 
un  tube  placé  dans  l'instrument  ;  cette  vapeur  paraît 
complètement  transparente  pour  .  les  rayons  ultra- 
violets. 

On  pourrait  aussi,  —  mais  ce  procédé  n'a  pas 
encore  été  employé,  croyons -nous,  —  dévier  au  moyen 
d'un  prisme  les  rayons  autres  que  les  rayons  ultra- 
violets extrêmes  que  l'on  veut  étudier,  de  manière  à 
ce  que  ceux-ci  tombent  seuls  sur  la  fente.  On  arri- 
verait facilement  à  ce  résultat  avec  un  prisme  placé 
devant  l'objectif  qui  fournit  l'image  du  Soleil  projetée 
sur  la  fente.  Le  spectre  impur  ainsi  obtenu  ne  ren- 
ferme à  son  extrémité  que  les  rayons  ultra- violets 
extrêmes,  et  il  suffirait  de  placer  la  fente  du  spectro- 
scope  sur  cette  extrémité  et  parallèlement  à  l'extension 
du  spectre  pour  qu'elle  ne  reçoive  que  les  rayons 
dont  la  longueur  d'onde  est  inférieure  à  une  valeur 
donnée. 

7.  Spectroscopes  pour  l'infra-rouge.  —  Les 
rayons  infra-rouges  étant  absorbés  par  les  verres  ordi- 
naires, on  est  obUgé  de  se  servir  d'autres  substances 
pour  les  observer.  L'une  des  plus  transparentes  est  le 
sel  gemme,  qui  n'est  opaque  que  pour  les  rayons  res- 
tants de  très  grande  longueur  d'onde.  En  Astronomie 
pourtant,  on  aura  rarement  à  employer  des  prismes  de 
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sel  gemme,  car  les  rayons  de  longueur  d'onde  compa- 
rable à  celles  des  rayons  restants  semblent  ne  pas 
exister  dans  la  lumière  solaire.  Aussi  pourra- t-on  se 
servir  simplement  de  spath  fluor,  qui  est  transparent 
jusque  vers  X  =  Su.  environ  ou  même  de  flint,  qui  laisse 
passer   les   rayons    infra-rouges   jusqu'à     X=:2|j.     ou 

o 

Contrairement  à  ce  qui  a  lieu  pour  les  rayons  ultra- 
violets, la  photographie  n'est  pas  ici  la  meilleure 
méthode  d'observation.  Les  plaques  photographiques 
ordinaires  sont,  comme  on  sait,  insensibles  aux  rayons 
rouges  ;  un  spectre  photographié  avec  ces  plaques  ne 
s'étend  que  jusqu'au  vert-bleu.  Les  plaques  orthochro- 
matiques dn  commerce  sont  sensibles  au  jaune  et,  plus 
faiblement,  au  vert;  enfin  certaines  plaques  spéciales 
sont  sensibles  à  l'orangé  et  même  au  rouge.  On  peut 
aussi  obtenir  des  plaques  sensibles  à  l'infra- rouge,  et, 
en  se  servant  de  sensibilisateurs  spéciaux,  Abney  a  pu 
obtenir  une  impression  dans  l'infra -rouge  jusqu'à 
X=^2;j,.  M.  Millochaii  s'est  servi  de  plaques  légèrement 
voilées  pour  lesquelles  les  rayons  infra-rouges  dimi- 
nuent le  voile  ;  mais  le  spectre  infra-rouge  s'étudie  sur- 
tout à  l'aide  de  la  phosphorescence,  au  moyen  de 
la  pile  thermo-électrique,  du  bolomètre  ou  du  radio- 
mètre. 

La  méthode  thermoméiriqac ,  qui  a  été  employée 
tout  d'abord,  ne  se  prête  pas  à  des  mesures  très  pré- 
cises. Cette  méthode  consiste  à  faire  tomber  les  rayons 
sur  la  surface  d'un  corps  couvert  de  noir  de  fumée. 
Quand  l'équilibre  de  température  est  atteint,  l'élévation 
de  température  du  corps  noir  peut  servir  de  mesure  à 
l'énergie  rayonnante  qu'il  a  reçu. 
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On  explore  donc  l'étendue  du  spectre  infra-rou£>e 
avec  la  boule  noircie  d'un  thermomètre  très  sensible, 
ou  plutôt  on  se  servira  de  thermomètres  différentiels, 
tels  que  les  instruments  appelés  thermoscopes.  Les 
indications  du  thermomètre  en  fonction  de  la  déviation 
des  rayons  donnent  une  courbe  où  les  minima  corres- 
pondent aux  lignes  sombres  que  verrait  un  œil  sensible 
aux  rayons  calorifiques. 

La  pile   ihermoélectriqiie ,    dont    on   se    sert   depuis 
Melloni,  est  un  appareil  infiniment  plus  sensible.  Il  se 
compose  de  deux  petites  tiges  de  métaux  différents  et 
soudées  par  une  de  leurs  extrémités;  les  deux  autres 
extrémités  sont  reliées  à  un  g-alvanomètre.  S'il  se  pro- 
duit un  échauffement  ou  un  refroidissement  de  la  sou- 
dure, un  courant  électrique  prend  naissance  et  produit 
une  déviation  du  galvanomètre.  On  obtient  des  dévia- 
tions plus  sensibles  en  réunissant  plusieurs  éléments  de 
piles  semblables.  On  peut  les  disposer  dans  un  même 
plan  et  aussi  superposer  les  séries  ainsi  obtenues;  on 
aura  alors  une  pile  de  forme   cubique   dont   un  côté 
contiendra  les  soudures  paires,   et  le  côté  opposé   les 
soudures  impaires.  L'ensemble  est  placé  au  fond  d'un 
cornet  qui  y  concentre  les  rayons  calorifiques  que  l'on 
veut  mettre  en  évidence.  La  pile  de  Melloni  comportait 
des  éléments  de  bismuth  et  d'antimoine.  Les  piles  de 
fer  et  de  constantan  dont  on  fait  usage  actuellement 
sont  de  beaucoup  supérieures  :   leur   sensibilité   peut 
atteindre  le  millionième  de  degré.   Pour  donner  une 
idée  de  cette  sensibilité,  nous  dirons  que  le  radio-micro- 
mètre de  Vernon-Boys  peut  déceler  un  flux  d'énergie 
rayonnante  i5oooo  fois. plus  petit  que  celui  qui  vient 
de  la  pleine  lune. 
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Le  Bolomèlre,  dont  le  principe  a  été  imaginé  en  i85i 
par  Svanherg,  est  l'instrument  le  plus  puissant  que  l'on 
ail  encore  construit  pour  observer  les  radiations  calo- 
rifiques. Cet  appareil  utilise  la  propriété  des  conduc- 
teurs métalliques  de  changer  de  conxluctibilité  suivant 
leur  température. 

Le  Bolomètre  se  compose  essentiellement  d'un  fil 
mince  et  noirci  placé  en  dérivation  sur  le  circuit  d'une 
pile  suivant  la  disposition  connue,  en  électricité,  sous  le 
nom  de  Pont  de  Wheatsloiie.  Si  l'on  fait  tomber  des 
rayons  calorifiques  sur  le  fil,  sa  conductibilité  change, 
l'équilibre  électrique  est  rompu,  et  il  se  produit  un 
courant  électrique  que  l'on  observe  par  la  déviation  du 
galvanomètre. 

En  pratique,  on  prend  une  plaque  de  platine  et  une 
plaque  d'argent  dix  fois  plus  épaisse ,  que  l'on  soude 
ensemble  en  les  portant  au  rouge,  puis  qu'on  lamine. 
On  découpe  la  plaque  de  manière  à  lai  donner  la 
forme  d'un  fil  replié  sur  lui-même,  et  ensuite  on  dis- 
sout l'argent  avec  de  l'acide  azotique.  Ce  procédé  est 
analogue,  comme  on  voit,  à  celui  employé  par  \^  ol- 
laston  pour  obtenir  des  fils  métalliques  très  fins  qui 
devaient  remplacer  les  fils  d'araignée  dans  les  mesures 
micrométriques.  La  plaque  mince  de  platine  ainsi  obte- 
nue est  recouverte  de  noir  de  fumée  et  sert  à  recevoir 
le  flux   des  rayons  calorifiques. 

Le  Bolomètre  a  surtout  été  employé  par  Langley 
pour  étudier  le  spectre  infra- rouge  du  Soleil.  Il  se 
servait  de  réseaux  concaves  et  de  prismes  en  sel  gemme. 
La  largeur  de  la  bande  de  platine  employée  ne  permet 
de  reconnaître  que  les  bandes  d'absorption  ou  les 
groupes  de  lignes,  mais  non  les  raies  fines  isolées.  La 


SPECTROSCOPES   POUR   L'INFRA-ROUGE  49 

sensibilité  du  Bolomètre  atteindrait,  d'après  Langley, 
le  millionième  de  degré. 

Le  radiomèire  peut  aussi  servir  à  mesurer  l'énergie 
rayonnante  des  rayons  calorifiques.  La  forme  primitive 
de  cet  instrument  consistait,  comme  on  sait,  en  un 
moulinet  placé  dans  une  ampoule  où  l'on  faisait  un 
vide  assez  complet  sans  toutefois  être  absolu.  Les 
ailettes  du  moulinet  sont  noircies  d'un  coté  et  tournent 
quand  elles  sont  exposées  au  Soleil.  Il  ne  s'agit  pas 
ici  d'une  répulsion  causée  par  la  lumière  elle-même, 
comme  cela  a  lieu  dans  le  cas  de  la  pression  de  radia- 
tion de  Maxwell- Bar toli  ;  la  rotation  a  pour  cause 
uniquement  la  pression  des  gaz  résiduels  échauffés  au 
contact  des  faces  noircies  des  ailettes. 

Pour  observer  l'intensité  des  rayons  infra- rouges 
avec  cet  instrument,  on  déterminera  la  torsion  qu'il 
faut  donner  au  fil  supportant  le  moulinet  pour  que 
celui-ci  reste  immobile  malgré  l'arrivée  du  flux  d'éner- 
gie rayonnante.  On  peut  aussi  suspendre  au  même 
fil  que  le  moulinet  un  petit  miroir  sur  lequel  on  fera 
tomber  un  rayon  lumineux  ;  la  déviation  de  ce  faisceau 
indiquera  l'arrivée,  sur  la  face  noircie  de  l'ailette,  des 
rayons  calorifiques. 

La  phosphorescence  a  été  très  employée  pour  l'étude 
des  rayons  infra-rouges.  Ces  rayons  ont,  en  effet,  la  pro- 
priété de  détruire  la  phosphorescence  de  certains  corps, 
produite,    par   exemple,   par  des   rayons  ultra-violets. 

Le  spectroscope  de  Becquerel,  basé  sur  ce  principe, 
comporte  un  prisme  de  sulfure  de  carbone  à  grande 
dispersion.  Ln  système  d'éclairage  électrique  permet 
de  produire  l'insolation  des  substances  phosphores- 
centes ;  ces  substances  sont  contenues  dans  des  cuves 
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€11  glace  portant  sur  leur  paroi  une  règle  divisée  pour 
repérer  la  position  des  raies. 

8.  Spectrophotomètres.  —  Le  but  de  ces  ins- 
truments est  de  comparer  l'intensité  d'une  portion 
donnée  du  spectre  d'une  source  lumineuse  à  l'intensité 
de  la  portion  correspondante  d'un  spectre  de  compa- 
raison. Pour  obtenir  ce  résultat,  on  peut  faire  tomber 
sur  une  moitié  de  la  fente  l'image  de  la  source  étudiée 
donnée  par  un  premier  objectif;  un  petit  prisme  à 
réflexion  totale,  placé  sur  l'autre  moitié  de  la  fente, 
permet  d'y  projeter  l'image  de  la  source  de  comparai- 
son obtenue  au  moyen  d'un  second  objectif.  On  obtient 
ainsi  deux  spectres  superposés  séparés  par  une  ligne 
noire  qui  est  l'ombre  de  la  base  du  prisme  à  réflexion 
totale,  vue  par  la  tranche.  L'un  des  objectifs  est  muni 
d'un  diaphragme  dit  «  œil  de  chat  »,  dont  on  fait  varier 
l'ouverture  pour  égaliser  l'intensité  des  deux  portions 
correspondantes  considérées  dans  les  deux  spectres. 
Un  diaphragme  placé  dans  le  plan  focal  de  l'oculaire 
permet  d'isoler  ces  régions.  Le  rapport  des  intensités 
cherché  est  égal  au  rapport  des  carrés  de  l'ouverture 
du  diaphragme  et  de  celle  du  second  objectif.  Dans 
les  spectrophotomètres  à  polarisation,  les  faisceaux  émis 
par  les  deux  sources  à  comparer  sont  polarisés  à 
angle  droit;  un  analyseur  permet  de  ramener  à  l'éga- 
lité les  parties  correspondantes  des  deux  spectres,  de 
telle  sorte  que  le  rapport  d'intensité  est  donné,  au 
moyen  d'une  formule  simple,  par  l'angle  dont  il  faut 
tourner  l'analyseur. 

En  Astronomie,  on  a  affaire  le  plus  souvent  à  des 
sources  de  lumière  très  faibles,  ce  qui  rend  difficile 
l'emploi   des  spectrophotomètres  ordinaires.    On  peut 
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se  contenter,  dans  ce  cas,  de  faire  passer  les  rayons 
de  la  source  étudiée  et  de  la  source  de  comparaison  au 
travers  d'écrans  colorés  qui  ne  laissent  passer  que  la 
portion  du  spectre  considérée.  L'étude  de  la  spectro- 
photométrie  se  réduit  alors  à  la  comparaison  photomé- 
trique  simple  des  deux  sources.  Ce  procédé  a  été 
employé  par  M.  Sordmann  pour  étudier  l'absorption 
de  l'atmosphère  dans  les  différentes  parties  des  spectres 
stellaires,  et  aussi  pour  déterminer  les  courbes  d'in- 
tensité des  étoiles  variables  pour  différentes  couleurs, 
afin  de  mettre  en  évidence  l'existence  de  la  disper- 
sion dans  le  vide.  M.  Piltschikojf  s'est  servi  d'un  pro- 
cédé analogue  pour  étudier  la  polarisation  atmosphé- 
rique au  moyen  d'un  photopolarimètre  de  Cornu, 
devant  lequel  il  plaçait  successivement  des  verres  ne 
laissant  passer  que  la  partie  rouge  ou  la  partie  bleue 
du  spectre. 

9.  Spectropolarimètres.  —  L'appareil  de  Pilts- 
chikoff  dont  nous  venons  de  parler  constitue  donc  ce 
qu'on  pourrait  appeler  un  spectropolarimètre ,  c'est-à- 
dire  un  instrument  permettant  de  trouver  la  proportion 
de  lumière  polarisée  des  diverses  radiations  d'une 
source  complexe.  La  spectropolarisation  n'a  donné 
lieu,  en  Astronomie,  qu'à  de  très  rares  travaux.  Secchi 
a  observé  au  moyen  d'un  nicol  un  spectre  cométaire  afm 
de  rechercher  si  le  spectre  de  lignes  brillantes  ou  au  con- 
traire le  spectre  continu  était  polarisé  ;  mais  l'expérience 
de  Secchi  avait  le  défaut  que  le  nicol  était  placé  entre 
l'œil  et  le  prisme  et  servait,  par  suite,  à  examiner  une 
image  déjà  polarisée  par  son  passage  dans  le  prisme. 
En  général,  quand  il  s'agit  de  l'analyse  spectrale  d'un 
faisceau  polarisé,  l'analyseur  doit  être  placé  avant  le 
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spectroscope  comme  l'a  fait  remarquer  Loclge  ^  ;  aussi  la 
meilleure  position  du  nicol  est-elle  devant  la  fente  du 
spectroscope.  }]  ood  a  fait  des  expériences  de  labora- 
toire sur  la  lumière  d'une  source  intense  diffusée  sur 
les  particules  d'une  flamme  de  gaz  ;  il  plaçait  un  nicol 
devant  la  fente  du  spectroscope  de  manière  à  laisser 
passer  sans  l'affaiblir  la  lumière  diffusée,  qui  était  pola- 
risée, et  à  diminuer  au  contraire  de  moitié  l'intensité 
de  la  lumière  naturelle  de  la  llamme  de  gaz  ;  ce  dispo- 
sitif était  proposé  pour  mettre  en  évidence  la  lumière 
diffusée  dans  la  couronne  solaire.  Nous  nous  sommes 
servi,  pour  l'observation  de  l'éclipsé  de  i9o5,  d'un 
nicol  supprimant,  au  contraire,  la  lumière  polarisée  de 
la  couronne ,  afin  de  diminuer  l'intensité  du  spectre 
continu  sur  lequel  se  détachent  les  raies  brillantes  qui 
ne  sont  pas  polarisées,  et  pour  rechercher  ainsi  des  radia- 
tions nouvelles  d'origine  coronale.  La  comparaison  des 
spectres  de  la  couronne  observés  d'une  part  directe- 
ment et  d'autre  part  au  travers  de  niçois  convenable- 
ment placés,  ou  donnés  par  des  prismes  de  VNollaston, 
qui  polarisent  la  lumière  des  deux  faisceaux  à  angle 
droit,  peut  donner  des  résultats  très  intéressants. 

Un  des  polariscopes  les  plus  sensibles  est  le  polaris- 
cope  de  Savart.  qui  donne,  comme  on  sait,  des  bandes 
alternativement  noires  et  brillantes  quand  la  lumière 
est  polarisée.  Ti oof/  s'est  servi  de  cet  appareil  ^^o^r 
vérifier  visuellement  que  la  lumière  qui  donne  le 
spectre  de  lignes  dans  la  couronne  n'est  pas  polarisée  : 
les  bandes,  visibles  sur  le  fond  continu,  ne  l'étaient  pas 
sur  les  lignes  brillantes. 

1   The  Electrician,  1897. 
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L'étude  de  la  polarisation  des  raies  s])ectrales  a 
encore  permis  à  Haie  de  découvrir  l'effet  Zeeman  dans 
les  taches  solaires,  comme  nous  le  verrons  plus  loin. 

lo.  Écrans  colorés.  —  Ces  écrans,  qui  ne 
laissent  passer  qu'une  couleur  déterminée ,  c'est-à-dire 
une  région  du  spectre,  ont  place  dans  un  traité  de 
spectroscopie ,  puisqu'ils  servent,  comme  les  spectro- 
scopes,  à  analyser  la  lumière. 

Appliqués  à  la  couronne  solaire  par  exemple ,  les 
écrans  colorés  permettraient,  si  la  région  du  spectre 
qu'ils  laissent  passer  était  suffisamment  étroite,  d'isoler 
la  lumière  de  la  raie  verte  du  coronium  et,  par  suite, 
de  remplacer  le  spectrohéliographe  pour  obtenir  une 
image  de  la  partie  gazeuse  de  la  couronne.  En  tout 
cas,  les  écrans  colorés  permettent  de  supprimer  presque 
toutes  les  radiations  étrangères  en  ne  conservant  que 
la  région  où  se  trouve  une  radiation  monochromatique  ; 
ils  peuvent  donc  servir  à  diminuer  l'influence  de  la 
lumière  diffuse,  notamment  dans  les  spectrohélio- 
graphes.  Les  écrans  construits  suivant  les  indications 
de  M.  Monpiliard  ont  déjà  rendu  des  services  impor- 
tants dans  ce  sens. 

Les  écrans  colorés  sont  aussi  utiles  pour  les  obser- 
vations d'une  partie  déterminée  du  spectre.  Grâce  à 
des  écrans  ne  laissant  passer  que  l'extrême -rouge  et 
l'infra-rouge,  M.  Stefanik  a  pu  ainsi  dessiner  le  spectre 
infra- rouge  jusqu'à  a=I[j..  Les  écrans  ou  les  verres 
rouges  sont  aussi  fréquemment  employés  pour  l'obser- 
vation des  protubérances. 

On  peut  encore  se  servir  des  écrans  colorés  pour 
supprimer  les  radiations  monochromatiques  d'une 
source  en  ne  conservant  qu'une  région  où  le  spectre 
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de  cette  source  est  seulement  continu.  Pour  les  protu- 
bérances solaires,  par  exemple,  on  peut  supprimer  la 
lumière  monochromatique  des  gaz  incandescents  et 
obtenir  ainsi  des  photographies  directes  représentant 
les  particules  en  suspension  dans  la  protubérance.  Ce 
procédé  a  été  employé  pour  la  première  fois  en  i9o5 
par  M.  Deslandres.  Enfin  les  écrans  colorés  ont  été 
employés  pour  photographier  les  images  des  nébu- 
leuses données  par  les  différents  gaz  dont  elles  sont 
formées. 
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CHAPITRE    II 

SPECTROSCOPES      ASTRONOMIQUES       OU      TÉLÉSPEGTROSGOPES. 

spectrosgopes   oculaires.    réglage    et   méthodes 

d'observation. 

Il  y  a  plusieurs  façons  d'utiliser  en  Astronomie  les 
spectroscopes  variés  que  nous  venons  de  passer  en  revue. 

On  peut  s'en  servir  absolument  comme  d'appareils 
de  laboratoire,  c'est-à-dire  les  laisser  fixes  sur  un 
plan  horizontal  et  amener  sur  la  fente  du  collimateur 
la  lumière  que  l'on  veut  analyser.  C'est  de  cette  façon, 
en  particulier,  qu'ont  été  faites  les  recherches  sur  le 
spectre  normal  du  Soleil.  Les  rayons  lumineux  de 
l'astre  tombaient  sur  le  miroir  d'un  héliostat  de  Sil- 
bermann,  en  général,  qui  les  rendait  horizontaux; 
ces  rayons  étaient  dirigés  sur  la  fente  du  spectroscope. 
soit  directement,  soit  au  moyen  d'une  lentille  convexe 
ou  d'une  lentille  cylindrique  qui  augmentaient  l'inten- 
sité de  la  lumière  reçue  par  la  fente. 

Dans  ce  cas,  comme  dans  l'analyse  spectrale  des 
flammes  employée  par  les  chimistes  ,  chaque  point  de  la 
fente  reçoit  la  lumière  de  tous  les  ]ioints  de  la  source 
étudiée.    Le    spectre    obtenu    est  donc  identique  dans 
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toute  sa  hauteur  et  correspond  à  l'ensemble  des  radia- 
tions émises  par  la  source.  On  appelle  parfois  spectro- 
scope  intégrant  un  instrument  ainsi  disposé. 

C'est  en  Astronomie  que  l'on  a  eu  pour  la  première 
fois  à  distinguer  les  spectres  fournis  par  les  différentes 
parties  d'un  objet  lumineux,  par  exemple  les  spectres 
du  noyau  et  de  la  queue  des  comètes,  ou  ceux  du 
Soleil,  des  protubérances  et  de  la  couronne.  On  a  été 
amené  ainsi  à  se  servir  d'une  lentille  collectrice ,  c'est- 
à-dire  d'un  objectif  astronomique  projetant  sur  la  fente 
du  spectroscope  une  image  réelle  de  l'astre  considéré. 
Dans  ce  cas,  une  portion  déterminée  de  la  fente  donne 
un  spectre  qui  correspond  à  la  partie  de  l'astre  qui  s'y 
trouve  projetée.  Le  spectre  observé  se  compose  donc 
de  spectres  différents  superposés  qui  permettent  d'ana- 
lyser la  lumière  émise  par  les  différents  points  de  la 
source  lumineuse..  Le  spectroscope  prend  alors  le  nom 
de  spectroscope  analyseur. 

Si  l'instrument  est  fixe,  on  disposera  donc  devant 
le  collimateur  un  objectif  astronomique,  dont  l'axe 
optique  soit  dans  le  prolongement  .du  collimateur,  de 
façon  que  l'image  focale  coïncide  avec  le  plan  de  la 
fente.  C'est  le  procédé  le  plus  généralement  employé 
pour  étudier  le  spectre  de  la  chromosphère  ou  de  la 
couronne  pendant  les  éclipses  totales. 

Par  suite  du  mouvement  diurne ,  l'image  de  l'astre 
se  déplace  dans  le  plan  de  la  fente;  on  placera  donc 
devant  la  lunette  collimatrice  horizontale  un  héliostat 
ou  un  sidérostat. 

Le  sidérostat  de  Foucault,  souvent  employé,  main- 
tient l'image  immobile  sur  la  fente;  mais  cette  image 
tourne   sur  elle-même.  Cet  inconvénient,  qui  le  rend 
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impropre  à  la  photographie  stellaire,  n'a  pas  une 
grande  importance  en  spectroscopie  ;  car  pendant  l'ob- 
servation ou  pendant  le  temps  de  pose  photographique, 
le  spectre  obtenu  correspondra  tt)ujours  à  des  points 
très  voisins  de  l'astre  étudié.  Le  sidérostat  de  Fou- 
cault a  aussi  l'inconvénient  de  ne  pouvoir  servir  que 
pour  une  partie  du  ciel,  ce  qui  est  encore  indiffé- 
rent, si  on  l'emploie  uniquement  à  l'observation  du 
Soleil. 

Le  sidérostat  polaire,  aussi  fréquemment  employé, 
n'envoie  pas  les  rayons  horizontalement ,  mais  bien 
parallèlement  à  la  direction  de  l'axe  de  la  Terre. 

Il  n'y  a  qu'un  moyen  d'obtenir,  avec  un  miroir, 
une  image  de  l'astre  qui  soit  à  la  fois  immobile  et  qui 
ne  tourne  pas  dans  son  plan  :  c'est  de  placer  le  miroir 
et  son  axe  de  rotation  parallèlement  à  la  direction  de 
l'axe  de  la  Terre  et  de  leur  imprimer  une  vitesse  de 
rotation  égale  à  la  moitié  de  celle  de  la  rotation  diurne. 
C'est  sur  ce  principe  qu'est  construit  l'instrument 
appelé  cœlostat.  Dans  ce  cas,  la  lunette  collimatrice  est. 
horizontale;  mais  sa  position  varie  suivant  la  décli- 
naison de  l'astre  observé. 

Tous  ces  dispositifs  ont  l'avantage  de  laisser  le 
spectroscope  fixe,  ce  qui  est  utile  notamment  dans 
l'observation  des  éclipses  où  l'on  fait  plusieurs  poses 
photographiques  de  suite,  et  où  il  faut  éviter  que  les 
mouvements  produils  par  le  changement  des  plaques 
ne  dérangent  la  coïncidence  de  l'image  et  de  la 
fente. 

Cette  disposition  des  instruments  comportant  une 
lentille  collectrice  et  un  spectroscope  ne  diffère  d'ail- 
leurs pas  essentiellement  des   spectroscopes  oculaires 
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que  nous  allons  étudier,  et  leur  disposition  ainsi  que 
leurs  réglages  seront  absolument  semblables. 

II.  Spectroscopes  oculaires.  Spectroscopes 
sans  fente.  —  Pour  maintenir  l'image  de  l'astre 
observé  immobile  et  sans  mouvement  de  rotation  dans 
le  plan  de  la  fente,  le  procédé  le  plus  simple  consiste 
à  fixer  le  spectroscope  à  l'oculaire  d'une  lunette  équa- 
toriale  entraînée  par  un  mouvement  d'horlogerie. 
L'instrument  prend  alors  le  nom  de  spectroscope  ocu- 
laire. Ce  dispositif  est  surtout  employé  pour  l'observation 
des  astres  faibles.  Dans  ce  cas,  en  effet,  on  est  amené 
à  se  servir  de  lunettes  de  grande  ouverture  et  de  spec- 
troscopes assez  petits. 

L'intensité  de  l'image  d'une  étoile  est,  comme  on 
sait,  proportionnelle  au  carré  du  diamètre  de  l'objectif. 
S'il  s'agit  d'un  astre  à  diamètre  sensible,  comme  une 
planète  ou  une  comète ,  l'intensité  de  la  lumière  reçue 
par  une  portion  déterminée  de  la  fente  ne  sera  pas 
augmentée,  il  est  vrai,  par  un  agrandissement  de  la 
lentille  collectrice,  si  sa  longueur  focale  est  augmentée 
dans  les  mêmes  proportions;  mais  on  aura  l'avantage 
d'avoir  une  image  focale  plus  grande  et,  par  suite,  un 
spectre  plus  large  où  l'on  pourra  voir  plus  facilement 
les  détails.  Le  cas  est  donc  tout  opposé  à  celui  du 
Soleil,  où  l'on  a  une  quantité  de  lumière  considérable 
qui  permet  de  se  servir  de  spectroscopes  extrêmement 
puissants,  tandis  que  la  lentille  collectrice  peut  être  de 
petite  dimension. 

Les  spectroscopes  oculaires  ont  des  inconvénients 
qu'il  est  à  peine  besoin  d'indiquer.  La  moindre  secousse. 
la  plus  petite  irrégularité  du  mouvement  d'horlogerie 
feront  cesser  la  coïncidence  de  l'image  stellaire  et  de 
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la  fente;  l'instrument  sera  soumis  à  des  conditions 
d'équilibrage  très  minutieuses;  il  pourra  subir  des 
torsions  nuisibles,  etc. 

Pourtant  ce  dispositif  est  celui  qui  a  été  le  plus 
employé  pour  l'observation  des  spectres  stellaires  et , 
bien  que  chronologiquement  le  prisme  objectif  ait  été 
utilisé  avant  lui,  c'est  surtout  le  spectroscope  à  vision 
directe  oculaire  qui  a  fait  avancer  autrefois  nos  connais- 
sances dans  cette  branche  de  la  science. 

Le  spectroscope  oculaire  primitif  à  vision  directe  ne 
comporte  pas  de  fente  et  se  compose  essentiellement 
d'un  prisme  d'Amici  et  d'un  système  de  lentilles  con- 
vexes et  cylindriques  placées  dans  le  prolongement  de 
l'axe  optique.  Ce  système,  qui  n'est  applicable  qu'aux 
étoiles,  donne,  surtout  avec  de  faibles  disjDcrsions ,  des 
spectres  lumineux  très  nets;  mais  on  ne  peut  s'en 
servir  pour  faire  des  mesures  exactes  de  longueur 
d'onde,  et  cet  instrument  a  été  surtout  employé  pour- 
i-econnaitre  visuellement  les  caractères  des  spectres 
stellaires,  pour  ranger  les  étoiles  en  un  certain  nombre 
de  classes  et  pour  étudier  la  distribution  de  ces  classes 
d'étoiles  dans  les  différentes  parties  du  ciel. 

Ce  sont  svvrtout  des  raisons  de  commodité  qui  ont 
fait  préférer  d'abord  le  spectroscope  à  vision  directe  au 
spectroscope  du  type  Kirchholî  et  Bunsen,  ou  angulaire. 
Il  est  incommode  de  regarder  de  côté  dans  l'oculaire 
d'une  lunette  astronomique,  et  bien  souvent  les 
manettes,  les  vis  de  mouvements  lents,  etc.,  rendraient 
cette  position  tout  à  fait  impossible.  Le  choix  du 
spectroscope  à  vision  directe  était  aussi  dicté  par  des 
considérai  ions  théoriques. 

On  sait  que  les  rayons  partis  d'un  point  et  qui  viennent 
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traverser  un  prisme  ne  donnent  plus,  après  leur  pas- 
sage dans  une  lentille,  une  image  unique,  mais  bien 
une  petite  ligne;  autrement  dit,  le  prisme  est  un  appa- 
reil doué  d'astigmatisme ,  à  moins  toutefois  que  les 
rayons  ne  forment  un  faisceau  parallèle  pendant  leur 
passage  dans  le  prisme. 

Or,  dans  la  disposition  primitive  donnée  au  prisme 
à  vision  directe,  il  était  loin  d'en  être  ainsi.  Les 
rayons  venant  de  l'objectif  rencontraient  tout  d'abord 
le  prisme,  et  par  suite  l'abordaient  en  formant  un 
faisceau  très  sensiblement  convergent.  Dans  ces  con- 
ditions, il  y  avait  avantage  à  se  servir  de  prismes  à 
vision  directe  parce  que ,  pour  les  rayons  non  déviés, 
cet  instrument  peut  être  considéré  pratiquement 
comme  donnant  des  images  dépourvues  d'astigma- 
tisme. 

Spectroscope  simple  de  Secchi.  —  Ce   spectroscope 


Fig.  6. 


(fig.  6)  est  un  des  premiers  que  l'on  ait  construit  pour 
l'analyse  spectrale  des  étoiles.  Il  se  compose  d'un 
prisme   à  vision  directe  formé  de  cinq  parties,  inter- 
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calé  entre  l'objectif  et  le  foyer  et  tout  près  de  ce 
dernier.  Après  leur  passage  au  travers  du  prisme,  les 
rayons  rencontrent  une  lentille  cylindrique  dont  l'axe 
est  perpendiculaire  au  plan  de  dispersion  du  prisme. 
Cette  lentille  est  placée  tout  près  du  prisme  et  à  2  ou 
3  centimètres  du  plan  focal  commun  de  l'objectif  et  de 
l'oculaire.  On  regarde  le  spectre  élargi  par  la  lentille 
cylindrique,  au  moyen  d'un  oculaire  simple  positif. 
Un  micromètre  placé  dans  le  plan  focal  permet  de 
repérer  les  positions  relatives  des  raies  spectrales.  Ce 
spectroscope ,  très  lumineux,  a  l'inconvénient  que  les 
défauts  de  construction  du  prisme  et  de  la  lentille 
cylindrique  produisent  des  défauts  correspondant  dans 
l'image  focale  des  raies  du  spectre,  défauts  qui  sont 
augmentés  ensuite  par  le  grossissement  de  l'oculaire. 
Aussi  Secclii  proposa- 1- il  d'employer  seulement  un 
oculaire  cylindrique  et  de  supprimer  la  première  len- 
tille cylindrique. 

Spectroscopes  de  Vogel  el  de  Zôll/ier.  —  Camphausen 
a  imaginé  un  dispositif  permettant  de  perfectionner  le 
spectroscope  de  Secciii  ;  ce  dispositif  a  été  utilisé 
d'abord  par  Vogel.  Il  consiste  à  placer  une  lentille 
sphérique  convexe  après  le  plan  focal,  par  rapport  à 
l'objectif,  de  manière  que  l'image  focale  stellaire  réelle 
soil  transformée  en  une  image  virtuelle  placée  à  la  dis- 
tance de  vision  distincte.  On  place  ensuite  le  prisme  à 
vision  directe,  puis  une  lentille  cylindrique  dont  l'axe 
principal  est  perpendiculaire  à  l'arête  du  prisme  pour 
élargir  le  spectre. 

En  somme,  on  a  une  lunette  astronomique  complète, 
formée  par  l'objectif  et  par  la  lentille  sphérique.  Cette 
lunette  astronomique  est  mise  au  point  comme  pour 
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une  observation  ordinaire,  et,  entre  l'œil  et  l'oculaire, 
se  trouve  placé  le  prisme  à  vision  directe.  Ce  système 
est  donc  très  pratique,  parce  qu'il  permet  d'utiliser 
sans  modification  les  lunettes  existantes  ;  il  suffît  de 
faire  une  sorte  de  bonnette  contenant  le  prisme  et 
pouvant  se  placer  sur  l'oculaire.  Ce  dispositif  a 
encore  un  avantage  qui  est  capital  :  le  faisceau  lumi- 
neux, à  son  passage  dans  le  prisme,  est  extrêmement 
étroit.  Le  diamètre  de  l'anneau  oculaire  est  égal,  en 
effet,  au  quotient  du  diamètre  de  l'objectif  par  le 
grossissement;  il  ne  dépasse  donc  pas  0'""%"  environ 
pour  un  grossissement  moyen,  c'est-à-dire  propor- 
tionné à  l'ouverture  de  l'objectif;  on  pourra  donc 
se  servir  de  prismes  de  petites  dimensions  et,  par 
suite,  peu  coûteux  et  faciles  à  obtenir  de  bonne 
qualité.  Enfin,  ce  dispositif  est  très  commode,  parce 
qu'il  permet  de  trouver  l'étoile  avec  l'oculaire,  puis 
de  l'examiner  au  spectroscope.  Comparé  au  prisme 
objectif,  cet  appareil  présente  donc  de  nombreux 
avantages. 

Un  système  tout  à  fait  analogue  consiste  à  placer  la 
lentille  cylindrique  en   avant 
et  non  en.  arrière  du  prisme  r 

à  vision  directe,   c'est-à-dire  / — ', 


-X, 


{jç  ^ — Y   t) 


entre    celui-ci    et    l'oculaire. 

Tel    est    le    spectroscope    de 

Zôllner  (fig.  7).  Pour  observer 

un  spectre  stellaire,  on  enlève 

d'abord  le  prisme  en  laissant  ^'S-  ^• 

la  lentille  cylindrique,  et  l'on 

fait  la  mise   au   point,    de  manière   à  voir  une    ligne 

lumineuse  bien   nette.    On   place   ensuite  le  prisme  à 
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vision  directe,  en  ayant  soin  de  mettre  son  arête  paral- 
lèle à  la  fente  apparente  formée  par  l'image  linéaire 
de  l'étoile.  Pour  cela,  le  prisme  à  vision  directe  est 
monté  dans  un  tube  qu'une  vis  de  pression  fixe  dans 
la  position  convenable. 

12.  Spectroscopes  à  vision  directe  avec 
fente.  —  Quand  on  n'a  pas  affaire  à  des  étoiles,  on 
est  obligé  de  se  servir,  comme  pour  l'analyse  spectrale 
ordinaire,  d'une  fente  pour  obtenir  des  raies  spectrales 


Fig.  8. 

nettes.  La  disposition  la  plus  simple  consiste  à  placer 
un  spectroscope  à  vision  directe,  semblable  à  ceux 
que  nous  avons  décrits  au  chapitre  précédent,  dans 
le  prolongement  de  l'axe  de  la  lunette,  la  fente  se 
trouvant  dans  le  plan  focal  de  l'objectif.  Le  spectro- 
scope de  Merz  était  construit  d'après  ce  principe.  Un 
pareil  instrument  peut  servir  à  mesurer  les  positions 
des  raies  spectrales.  On  peut  en  effet  faire  tomber  sur 
la  moitié  do  la  fente  la  lumière  d'une  source  de 
comparaison,  au  moyen  d'un  petit  prisme  à  réflexion 
totale. 

Le  spectroscope  de  Secclii  (lig.  8)  était  du  même 
type;  il  comportait  une  lentille  cylindrique  placée 
entre  l'objectif  et  la  fente  et  près  de  celle-ci.  Lors- 
qu'on place  ainsi  une  lentille  cylindrique  près  du 
foyer  d'une  lentille  sphérique,  il  se  forme  deux  foyers 
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linéaires  séparés,  placés  à  des  distances  différentes  de 
l'objectif.  Le  fait  est  aisé  à  concevoir  sans  faire  inter- 
venir la  théorie  des  lentilles.  Le  premier  foyer,  en 
effet,  est  donné  par  la  lentille  cylindrique,  c'est-à-dire 
qu'il  est  formé  par  les  rayons  compris  dans  des  plans 
passant  par  une  perpendiculaire  à  ses  génératrices  ; 
tous  ces  rayons  convergent  et  vont  se  couper  suivant 
une  ligne  parallèle  aux  génératrices,  qui  est  la  première 
ligne  focale.  Le  second  foyer  se  trouve  au  foyer 
même  de  l'objectif.  Il  est  formé  par  les  rayons  situés 
dans  des  plans  parallèles  aux  génératrices  ;  ces  rayons 
traversent  la  lentille  cylindrique  comme  une  lame  à 
faces  parallèles,  et  par  suite  ne  sont  pas  déviés;  ils 
convergent  et  vont  se  couper  suivant  une  ligne  per- 
pendiculaire aux  génératrices,  qui  est  la  seconde  ligne 
focale.  Une  étoile  donnera  donc  deux  lignes  focales 
brillantes  rectangulaires.  On  se  sert  généralement  de  la 
seconde  ligne  que  l'on  fait  coïncider  avec  la  fente;  on 
a  ainsi  un  spectre  élargi  où,  par  suite,  on  peut  distin- 
guer des  détails. 

Seccbi  employait  un  petit  miroir  incliné  à  45''  et 
placé  devant  la  fente  ;  une  partie  de  ce  miroir,  étant 
argentée,  permettait  d'amener  sur  la  fente  la  lumière 
de  la  source  de  comparaison.  La  lunette  d'observation 
pouvait  tourner  autour  d'un  axe  parallèle  aux  arêtes 
des  prismes,  et  cette  rotation  était  mesurée  directement 
au  moyen  d'un  cercle  divisé. 

Le  spectroscope  de  Cornu  comportait  un  système 
de  lentilles  amplifiant,  c'est-à-dire  permettant  d'aug- 
menter le  diamètre  de  l'image  projetée  sur  la  fente. 

Spectroscope  de  Vogel.  —  Ce  spectroscope  présente 
la  particularité  que  la  fente  n'est  pas  au  foyer  du  col- 
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limateur.  Nous  avons  fait  remarquer  qu'un  spectrc- 
scope,  si  on  enlève  le  prisme ,  est  formé  d'un  système 
de  lentilles  permettant  de  voir  nettement  une  image  de 
la  fente.  Le  prisme  peut  être  placé  en  un  point  quel- 
conque du  trajet  des  rayons  lumineux,  et  ce  n'est  que 
pour  avoir  des  images  sans  astigmatisme  qu'on  le  met 
entre  la  lentille  d'un  collimateur  et  l'objectif  d'une 
lunette.  Nous  avons  dit  aussi  que  l'astigmatisme  est 
bien  moins  sensible  dans  le  prisme  à  vision  directe,  ce 
qui  explique  l'emploi  du  dispositif  dont  nous  venons 
de  parler. 

La  fente  se  trouve  donc  entre  la  lentille  du  colli- 
mateur et  son  foyer  ;  l'image  virtuelle  ainsi  formée 
est  vue  au  travers  d'un  prisme  d'Amici  et  grossie 
simplement  au  moyen  d'une  loupe.  Quand  on  observe 
les  étoiles,  on  peut  enlever  la  fente,  qui  est  fixée  au 
collimateur  par  ime  monture  à  baïonnette,  on  place 
ensuite  une  lentille  cylindrique  devant  l'oculaire,  et 
l'on  a  un  spectroscope  oculaire  identique  au  spectro- 
scope  sans  fente  de  Vogel  que  nous  avons  décrit  plus 
haut. 

Le  spectroscope  de  Vogel  est  analogue,  comme  on  le 
voit,  aux  petits  spectroscopes  de  poche  construits 
notamment  par  Browning,  et  qui  ne  comportent  qu'un 
prisme,  une  fente  et  deux  lentilles,  ou  même  seule- 
ment une  seule  lentille  qui  forme  une  loupe,  avec 
laquelle  on  observe  une  image  virtuelle  de  la  fente. 

Dans  le  spectroscope  de  Mac-Clean,  la  lentille  du 
collimateur  est  remplacée  par  une  lentille  cylindrique. 

Spectroscope  de  Chris  lie.  —  Ce  spectroscope  est  du 
type  des  spectroscopes  oculaires  à  vision  directe,  mais 
il  ofTre  cette  particularité  que  le  prisme  a   une  de  ses 
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faces  (celle  par  où  pénètrent  les  rayons  lumineux)  per- 
pendiculaire à  l'axe  optique.  Ce  prisme  est  donc,  en 
somme,  identique  à  un  prisme  d'Amici  qu'on  aurait 
coupé  en  son  milieu,  perpendiculairement  à  la  marche 
des  rayons ,  d'où  son  nom  de  half-prism  sous 
lequel  on  le  désignait  à  GreeiiAvich ,  où  il  a  été 
surtout  employé.  Dans  un  pareil  prisme,  le  faisceau 
est  condensé ,  comme  il  est  facile  de  s'en  rendre 
compte,  et  l'appareil  agit  comme  une  lentille  cylin- 
drique. Christie  '  a  fait  une  étude  détaillée  de  ces  sys- 
tèmes de  prismes  et  en  a  vanté  les  avantages  ;  Schelner  -, 
au  contraire,  a  vivement  critiqué  ce  dispositif,  faisant 
remarquer  que  le  demi -prisme  donne  bien  un  agran- 
dissement du  spectre ,  mais  en  même  temps  un  agran- 
dissement de  l'image  de  la  fente,  et  que  par  suite  ce 
fait  ne  peut  être  considéré  comme  un  avantage  ou  une 
augmentation  du  pouvoir  séparateur.  On  n'obtient  ainsi 
qu'un  spectre  de  petites  dimensions  exagérément  grossi 
et  présentant  les  défauts  d'un  objet  regardé  avec  un 
oculaire  trop  puissant.  Il  est  facile  de  voir,  d'ailleurs, 
qu'un  demi-prisme  donne  toujours  un  peu  moins  de 
la  moitié  de  la  dispersion  d'un  prisme  d'Amici  com- 
plet ;  de  plus ,  par  suite  de  la  sortie  très  oblique  des 
rayons  que  l'on  est  obligé  d'adopter  pour  avoir  une 
dispersion  suffisante,  toutes  les  imperfections  de  la  sur- 
face du  prisme  influent  sur  la  qualité  des  images. 

Pourtant  le  demi -prisme  a  été  employé  à  GreenAvich 
pour  les  recherches  les  plus  délicates.  On  plaçait  alors 
plusieurs  de  ces  prismes  l'un  derrière  l'autre,  leurs 
faces  perpendiculaires  étant  tournées  vers  l'objectif.  On 

1  Proceedings  of  ihe  Royal  Society,  XXVI,  1877,  p.  23. 

2  Spectj^alanalyse  der  Gestirne ,  p.  9.3. 
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peut,  au  contraire,  retourner  ces  appareils,  de  manière 
à  faire  entrer  les  rayons  par  leur  face  oblique.  Dans 
ces  conditions,  on  aura  au  contraire  un  spectre  très 
petit,  mais  très  pur;  maison  aura  toujours  les  incon- 
vénients résultant  de  l'incidence  trop  rasante  des 
rayons  sur  la  face  oblique. 

i3.  Spectroscopes  angulaires.  —  Les  spectro- 
scopes  à  vision  directe  que  nous  venons  d'examiner  ont 


Fig.  9. 

été  remplacés  par  les  spectroscopes  angulaires  lorsque, 
les  premières  découvertes  étant  faites,  il  s'est  agi  d'ap- 
porter dans  les  mesures  de  longueur  d'onde  toute  la 
précision  possible. 

Un  des  premiers  spectroscopes  construit  d'après 
ces  principes  est  le  spectroscope  d'Huggins  (fig.  9). 
C'est  un  instrument  identique  à  un  spectroscope  de 
laboratoire  placé  dans  le  prolongement  de  l'axe  optique 
d'une  lunette  astronomique  au  moyen  d'un  tube 
qui  se  fixe  à  la  place  de  l'oculaire.  Un  sçcond  tube, 
muni  d'une  lentille  cylindrique,  glisse  dans  ce  tube  et 
sert,  comme  dans  le  spectroscope  à  vision  directe  de 
Seccbi,  à  former  sur  la  fente  une  image  linéaire  de 
rétoile.    La    fente    est    placée   au   foyer  d'une  lentille 
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convexe  achromatique,  formant  ainsi  un  petit  collima- 
teur concentrique  aux  tubes  extérieurs.  Le  faisceau  lumi- 
neux traverse  ensuite  deux  prismes  en  flint-glass  lourd 
et  tombe  sur  l'objectif  de  la  lunette  d'observation  ;  cette 
lunette  est  mobile  autour  d'un  axe  parallèle  aux 
arêtes  des  prismes  et  munie  d'une  vis  micrométrique 
qui  sert  à  mesurer  l'écartement  des  raies  des  spectres. 
La  lumière  de  la  source  de  comparaison  est  amenée 
dans  l'instrument  au  moyen  d'un  petit  prisme  à 
réflexion  totale  placé  sur  la  moitié  de  la  fente.  Le 
spectroscope  était  monté  au  foyer  d'une  lunette  de 
8  pouces  d'ouverture. 

Lamont  s'était  déjà  servi  d'un  prisme  angulaire  pour 
obtenir  les  spectres  des  étoiles,  mais  il  n'employait 
pas  de  fente  et  faisait  tomber  directement  sur  le 
prisme  le  faisceau  convergent  venant  de  l'objectif.  Dans 
ces  conditions ,  comme  nous  l'avons  dit ,  le  prisme  à 
vision  directe  offre  de  grands  avantages,  et  les  recherches 
de  Lamont  avaient  été  abandonnées  quand  Janssen  et 
Secchi  commencèrent  à  se  servir  de  ce  dernier  instru- 
ment. 

En  1860,  Donali,  h  Florence,  avait  réalisé  la  com- 
binaison d'un  spectroscope  ordinaire  et  d'une  lunette 
astronomique.  Il  avait  monté  parallactiquement  une 
grande  lentille  achromatique  de  4i  centimètres  d'ou- 
verture, et  disposé  au  foyer  un  spectroscope  muni 
d'un  seul  prisme.  La  particularité  de  cet  appareil  con- 
sistait en  ce  qu'il  ne  possédait  pas  de  fente ,  mais  seu- 
lement une  lentille  cylindrique  placée  entre  l'objectif 
de  la  lunette  et  son  foyer.  Cette  lentille,  comme  nous 
l'avons  vu,  donne  une  image  linéaire  de  l'étoile,  et  c'est 
cette    ligne    que    Donati   utilisait    comme    source    de 
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lumière.  Pourtant  ce  procédé  n'empêchait  pas  la  lumière 
diffuse  du  ciel  de  pénétrer  dans  l'instrument  et  de  gêner 
l'observation  du  spectre;  aussi  avait-on  conservé  au 
foyer  de  l'objectif  un  diaphragme  suffisamment  étroit. 

Ce  spectroscope  comportait  déjà  le  mouvement  de 
rotation  de  la  lunette  d'observation  autour  du  prisme, 
pour  l'exploration  des  différentes  parties  du  spectre  et 
la  mesure  des  longueurs  d'onde,  ainsi  qu'un  micro- 
mètre oculaire  pour  les  mesures  différentielles  des  posi- 
tions des  raies. 

Spectroscopes  astronomiques  modernes.  —  Les  spec- 
troscopes  du  type  de  celui  d'Huggins  ont  été  très 
employés  par  la  suite;  c'est  à  cette  catégorie  qu'appar- 
tiennent les  grands  spectroscopes  montés  sur  les  instru- 
ments des  observatoires  américains,  Lick,  Yerkes,  etc. 

Lorsqu'on  fait  des  mesures  très  précises  de  position 
de  raies  pour  observer  les  effej-s  du  principe  de  Doppler- 
Fizeau,  il  faut,  comme  nous  l'avons  dit,  maintenir 
tout  le  spectroscope  à  une  température  aussi  constante 
que  possible,  et  pour  cela  on  est  conduit  à  l'envelopper 
dans  des  enveloppes  contenant  des  matières  peu  con- 
ductrices de  la  chaleur.  C'est  ce  qui  a  lieu  pour  le 
spectrographe  de  Mills,  qui  est  employé  spécialement 
à  cet  usage  à  l'observatoire  Lick.  Cet  instrument  est 
monté  sur  la  grande  lunette  de  trente-six  pouces  d'ou- 
verture ;  il  est  formé  d'un  collimateur  de  un  pouce  et 
demi  d'ouverture  et  de  vingt-huit  pouces  et  demi  de 
longueur  focale  ;  la  chambre  photographique  est  paral- 
lèle à  ce  collimateur  ;  les  prismes  sont  au  nombre  de 
trois. 

Spectroscopes  composés.  —  Avant  de  quitter  ce  sujet, 
nous  devons  signaler  qu'on  peut  combiner  les  spectro- 
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scopes  angulaires  et  les  spectroscopes  à  vision  directe. 
Ce  dispositif  a  été  employé  notamment  par  Secchi,  à 
l'observatoire  du  Collège  romain.  L'appareil  est  tout 
à  fait  analogue  au  spectroscope  angulaire  ;  mais  les 
rayons,  après  avoir  passé  dans  deux  prismes  placés 
angulairement,  pénètrent  dans  un  tube  qui  contient  un 
prisme  à  vision  directe  ;  dans  le  prolongement  se  trouve 
un  tube  plus  étroit  formant   la   lunette  d'observation. 

Spectroscope  à  réversion.  —  Cet  appareil,  du  à 
Zôllner,  est  destiné  à  mettre  en  évidence  les  faibles 
déplacements  de  raies  dus  à  l'effet  du  principe  de 
Doppler-Fizeau.  Un  dispositif  de  prismes  et  des  len- 
tilles donne  deux  spectres  accolés  mais  dont  les  couleurs 
sont  disposées  en  sens  inverse.  Une  lunette,  dont  l'ob- 
jectif est  partagé  en  deux  parties ,  comme  cela  a  lieu 
dans  l'héliomètre ,  permet  d'amener  en  coïncidence  deux 
raies  correspondantes  de  ces  deux  spectres.  La  coïn- 
cidence sera  détruite  si  l'on  observe  un  astre  ayant  un 
mouvement  radial  sensible  ,  et  l'écart  sera  double  de 
celui  qu'on   aurait  eu  par  la  méthode  ordinaire. 

i4-  Réglage  des  spectroscopes  astrono- 
miques. — r  La  combinaison  d'un  spectroscope  et 
d'une  lunette  astronomique  donne  lieu  à  certaines 
règles  de  construction  et  de  réglage  que  nous  allons 
rapidement  passer  en  revue. 

i''  La  fente  du  collimateur  doit  se  trouver  exacte- 
ment dans  le  plan  focal  de  l'objectif  :  cette  condition 
est  dictée  tout  d'abord  par  le  fait  que  c'est  en  ce 
point  que  le  cône  de  rayons  qui  forme  l'image  stellaire 
est  le  plus  étroit.  On  sait  qu'un  objectif,  même  sup- 
posé parfait,  ne  donne  pas  une  image  infiniment  petite 
d'une   étoile  dont   le   diamètre  apparent    est  pourtant 
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insensible.  L'image  d'un  point  lumineux  donnée  par  un 
objectif  n'est  pas  un  point ,  comme  le  voudraient  les 
lois  de  l'optique  géométrique,  mais  un  disque  lumineux 
de  diamètre  apparent  sensible  et  entouré  d'anneaux 
alternativement  clairs  et  obscurs.  Le  diamètre  angu- 
laire du  disque  central  est  inversement  proportionnel 
à  l'ouverture  de  l'objectif.  Pour  un  instrument  de 
3  mètres  de  longueur  focale  et  de  oo  centimètres  d'ou- 
verture, le  diamètre  du  disque  est  de  o" ,'],  c'est-à-dire 
de  o'""%oi  compté  dans  le  plan  focal. 

En  général,  ce  diamètre  est  donné  par  la  formule 

où  F  représente  la  longueur  focale,  R  le  rayon  de  l'ob- 
jectif, X  la  longueur  d'onde  moyenne  et  n  une  constante 
qui  vaut  à  peu  près  3  pour  le  bord  du  disque  et  3,8 
pour  le  milieu  du  premier  anneau  obscur.  Il  sera  facile, 
au  moyen  de  cette  formule,  de  se  rendre  compte  de  la 
largeur  de  l'image  stellaire  au  foyer  d'un  instrument 
donné  et  de  la  largeur  qu'il  faut  donner  à  la  fente  si 
l'on  ne  veut  pas  perdre  de  lumière. 

On  sait  qu'un  objectif  n'est  jamais  achromatique 
pour  toutes  les  couleurs ,  mais  seulement  pour  deux 
d'entre  elles  en  général;  c'est-à-dire  que,  pour  deux  lon- 
gueurs d'onde  déterminées  seulement,  le  point  où  le 
faisceau  de  lumière  est  le  plus  étroit  se  trouve  à  la 
môme  distance  de  l'objectif.  Il  en  résulte  que  la  mise 
au  foyer  de  la  fente  du  spectroscope  astronomique 
devra  être  faite  spécialement  pour  chaque  région  du 
spectre  que  l'on  étudie.  On  pourrait  remarquer  qn'il 
en  est  absolument  de  même  pour  le  collimateur,  dont  la 


RÉGLAGE  DES  SPECTROSCOPES  ASTRONOMIQUES      73 

lentille  n'a  pas  la  même  distance  focale  pour  toutes  les 
couleurs  du  spectre,  et  qu'il  faudrait,  par  suite,  dépla- 
cer la  fente  dans  le  coulant  qj*i  la  fixe  au  collimateur, 
suivant  la  région  du  spectre.  Mais,  comme  nous  l'avons 
dit,  on  ne  cherche  à  rendre  les  rayons  parallèles  pen- 
dant leur  passage  dans  le  prisme  que  pour  aAoir  des 
spectres  exempts  d'astigmatisme  ;  une  aussi  petite 
erreur  sur  le  parallélisme  du  faisceau  est  insensible 
pratiquement  sur  la  qualité  des  images. 

Pour  la  mise  au  foyer  de  la  fente  du  spectroscope , 
au  contraire,  elle  doit  être  faite  avec  beaucoup  de  soin 
pour  chaque  couleur,  parce  que  si  l'on  s'éloigne  même 
légèrement  du  foyer,  le  faisceau  lumineux  sera  moins 
étroit  et,  par  suite,  on  perdra  de  l'intensité  du  spectre 
s  tell  a  ire. 

Pour  nous  rendre  compte  de  la  précision  avec  laquelle 
on  peut  faire  cette  mise  au  foyer  et  des  inconvénients 
produits  par  une  erreur  de  réglage,  considérons  ce  qui 
se  passe  lorsqu'on  fait  la  mise  au  foyer  des  fds  réticu- 
laires  d'une  lunette  astronomique.  Cette  coïncidence  du 
plan  des  fds  et  du  plan  focal  s'obtenant  par  une  mise 
au  point  se  fait  avec  l'inexactitude  que  comporte  toujours 
cette, opération.  Si  l'on  effectue  une  série  de  mises  au 
point  successives  avec  un  oculaire  à  crémaillère  dont  on 
mesure  les  déplacements  au  moyen  d'un  vernier,  on 
trouve  que  les  écarts  peuvent  atteindre,  pour  un  équato- 
rial  de  dimensions  moyennes,  plusieurs  dixièmes  de  mil- 
limètre. Si  Ton  tient  compte  de  l'influence  des  variations 
de  température,  il  ne  semble  pas  qu'on  puisse  compter 
que  la  coïncidence  cherchée  ait  lieu  à  moins  de  trois  ou 
quatre  dixièmes  de  millimètre.  La  mise  au  foyer  de  la 
fente  d'un  spectroscope  se  fera  toujoursavec  une  précision 

Spectroscopie  astronom.  3 
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plus  faible  que  celle  d'un  micromètre  où  l'on  examine 
l'image  de  l'étoile  et  celle  des  fils  avec  un  oculaire 
puissant.  Considérons  maintenant  l'image  d'une  étoile 
dans  le  plan  focal.  Les  rayons  venant  de  l'objectif  et 
passant  par  ce  point  sont  compris  dans  un  cône  dont 
l'axe  est  perpendiculaire  au  plan  focal  et  dont  l'ouver- 
ture dépend  de  la  clarté  de  l'objectif,  c'est-à-dire  vaut, 
suivant  les  instruments,  de  3"  à  4°  I  on  en  déduit 
aisément  qu'une  erreur,  dans  la  mise  au  foyer,  inférieure 
à  un  demi-millimètre,  a  pour  effet  de  tripler  la  largeur 
de  l'image  de  l'étoile  projetée  sur  la  fente,  et  par  suite 
de  rendre  son  intensité  beaucoup  moins  considérable. 

S'il  s'agit  non  plus  de  l'image  d'une  étoile ,  mais 
d'un  astre  de  diamètre  apparent  sensible  tel  qu'une  pla- 
nète ou  une  comète,  les  erreurs  de  mise  au  foyer  n'au- 
ront plus  la  même  importance  ;  mais  il  faudra  toujours 
que  la  coïncidence  soit  assez  exacte  pour  que  l'image 
projetée  soit  bien  nette  et  que,  par  suite,  les  différents 
spectres  juxtaposés  que  l'on  obtient  correspondent 
bien  aux  diverses  régions  de  l'astre  traversées  par  la 
fente. 

La  mise  au  foyer  doit  être  faite  exactement  pour 
chaque  couleur  étudiée  pour  une  autre  raison. 

La  théorie  des  spectroscopes  est  établie  en  supposant 
que  les  rayons  partent  de  la  fente  considérée  comme 
un  objet  lumineux,  et  c'est  en  effet  ce  qui  a  lieu  quand 
on  éclaire,  par  exemple,  la  fente  avec  une  flamme.  Dans 
ce  cas,  de  chacun  des  points  de  la  fente  part  un  fais- 
ceau de  rayons  divergents  qui  sont  rendus  parallèles 
par  la  lentille  du  collimateur.  Au  contraire,  dans  le 
spectroscope  sidéral,  on  a  affaire  à  un  pinceau  étroit 
et  conique  des  rayons.   Comme  il  est  très  difficile  de 
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maintenir  une  image  stellaire  large  d'une  demi-seconde 
sur  une  fente  aussi  étroite  qu'elle,  on  se  servira  généra- 
lement d'une  fente  plus  large.  Dans  ce  cas,  il  pourra  se 
faire,  si  la  mise  au  foyer  n'est  pas  exacte,  que  le  som- 
met du  pinceau  conique ,  ou  plutôt  l'endroit  où  ce 
pinceau  est  le  plus  étroit,  soit  éloigné  du  plan  de  la 
fente,  et  cela  sans  qu'on  en  soit  averti  par  une  dimi- 
nution de  l'intensité  du  spectre,  puisqu'en  raison  de  la 
largeur  de  la  fente  tous  les  rayons  pénètrent  encore 
dans  l'instrument. 

Dans  ce  cas,  ce  n'est  pas  la  fente  qu'on  est  en  droit 
de  considérer  comme  un  objet  lumineux,  mais  bien 
l'image  de  l'étoile,  c'est-à-dire  le  sommet  du  cône 
formé  par  les  rayons  lumineux.  Comme  ce  point  peut 
être  écarté  du  plan  de  la  fente  d'une  distance  de  l'ordre 
du  millimètre,  et  que  le  collimateur  est  généralement 
assez  court,  il  en  résultera  un  manque  de  parallélisme 
des  rayons  sortant  du  collimateur  très  sensible  et  qui 
pourra  nuire  à  la  qualité  des  images  obtenues.  De  plus, 
nous  verrons  plus  loin  que  ce  défaut  de  réglage  peut 
entraîner  de  graves  erreurs  quand  on  compare  le 
spectre   à  celui  d'une  source  de  comparaison. 

Ces  erreurs,  très  importantes  si  la  fente  est  large- 
ment ouverte,  auront  d'autant  moins  d'effet  que  la 
fente  sera  plus  fine,  parce  qu'une  différence  sensible 
dans  la  mise  au  foyer  se  traduira  alors  par  une  dimi- 
nution apparente  de  la  clarté  du  spectre. 

On  voit  donc  que  la  coïncidence  de  la  fente  et  du 
plan  focal  doit  être  faite  aussi  exactement  que  possible; 
on  doit  notamment  tenir  compte  de  la  température,  qui 
peut  faire  changer  la  distance  focale  de  plusieurs  milli- 
mètres. 


76      SPECTROSCOPES  ASTRONOMIQUES   OU  TELESPECTROSCOPES 

Au  point  de  vue  pratique ,  on  pourra  diriger  l'ins- 
trument sur  le  bord  du  soleil,  de  façon  que  la  fente 
se  présente  radialement  et  soit  coupée  par  le  bord  de 
l'astre  en  deux  parties  égales.  On  verra  alors  dans  le 
spectroscope  deux  spectres  superposés  :  l'un  intense, 
correspondant  au  soleil;  l'autre  beaucoup  plus  faible, 
venant  de  l'atmosphère  éclairée  près  du  bord  de 
l'astre.  La  mise  au  point  du  spectroscope  aura  été 
faite  auparavant  avec  toute  la  précision  possible  et  la 
fente  réduite  à  sa  plus  petite  largeur.  On  n'aura  alors 
qu'à  avancer  et  à  reculer  tout  le  spectroscope  de 
manière  à  ce  que  la  ligne  de  démarcation  qui  sépare 
les  deux  spectres  contigus  soit  aussi  nette  que  possible. 

On  peut  aussi  faire  la  mise  au  foyer  avec  une  étoile 
brillante.  On  commencera  par  régler  la  mise  au  point 
du  spectroscope  très  exactement  pour  la  couleur  consi- 
dérée ;  puis  on  ouvrira  largement  la  fente  de  manière 
que  ce  soit,  comme  nous  l'avons  vu .  l'image  focale  de 
l'étoile  qui  serve  d'objet  lumineux.  On  aura  eu  soin 
d'enlever  la  lentille  cylindrique  qui  élargit  le  spectre  ; 
dans  ces  conditions,  la  meilleure  position  du  spectro- 
scope correspond  évidemment  à  celle  pour  laquelle  le 
spectre  stellaire  est  aussi  mince  que  possible. 

On  notera,  au  moyen  d'une  échelle  divisée,  la  posi- 
tion du  spectroscope  pour  les  différentes  régions  du 
spectre.  On  aura  ainsi  une  série  de  valeurs  de  la  mise 
au  foyer  qui  correspondront  à  la  température  à  laquelle 
a  été  faite  l'opération.  Si  l'on  ûiit  plusieurs  détermina- 
tions de  Ja  mise  au  foyer  à  des  températures  différentes, 
on  pourra  construire  des  courbes  ou  une  table  à  double 
entrée,  qui  donnera  dans  tous  les  cas  la  valeur  cher- 
chée. 
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2**  Les  distances  focales  du  collimateur  et  de  la  lunette, 
ainsi  que  leur  ouverture,  doivent  répondre  à  un  certain 
nombre  de  conditions.  Il  est  facile  de  comprendre  que, 
si  on  augmente  la  distance  focale  du  collimateur,  la 
largeur  apparente  de  la  fente  vue  dans  la  lunette 
devient  de  plus  en  plus  petite,  et  que,  par  suite,  la  puis- 
sance ou  le  pouvoir  séparateur  du  spectroscope  se 
trouve  augmenté.  Mais,  en  même  temps,  il  faut  augmen- 
ter naturellement  le  diamètre  de  la  lentille  du  collima- 
teur, pour  qu'elle  reçoive  tout  le  faisceau  de  lumière 
venant  de  l'objectif.  Cela  revient  à  dire  que  le  rapport 
du  diamètre  de  la  lentille  du  collimateur  à  sa  distance 
focale,  c'est-à-dire  sa  clarté,  doit  être  au  moins  égale  à 
celle  de  l'objectif.  Le  mieux  sera  donc  de  prendre  un 
collimateur  de  même  clarté    que  la  lunette  employée. 

Pour  ce  qui  est  du  rapport  de  l'ouverture  de  la 
lunette  d'observation  à  sa  distance  focale,  on  prend 
d'habitude,  comme  dans  les  spectroscopes  de  labora- 
toire, une  ouverture  et  une  distance  focale  égales  à 
celles  du  collimateur. 

Pourtant  si  l'on  considère  un  spectrographe,  la  clarté 
de  la  chambre  photographique  sera  déterminée  parfois 
par  d'autres  considérations  et  pourra  être,  dans  certains 
cas,  très  différente  de  celle  de  l'objectif  et  du  collima- 
teur. Il  pourra  être  avantageux,  par  exemple,  de 
prendre  une  chambre  à  court  foyer,  ce  qui  diminue 
naturellement  les  dimensions  du  spectre,  mais  le  rend 
aussi  plus  lumineux.  Le  diamètre  de  l'objectif  de  la 
chambre  photographique  ne  peut  pas  être  plus  petit 
que  celui  du  collimateur,  et  par  suite,  si  l'on  diminue 
la  distance  focale  de  la  chambre,  les  images  devien- 
dront de  plus  en  plus  mauvaises,  par  suite  des  erreurs 
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dues  à  l'abeiTation  de  sphéricité  et  à  l'aberration  chro- 
ma ticfue  qui  augmentent  d'importance  avec  la  clarté  de 
la  lentille. 

Il  n'y  a  donc  pas  de  raison,  a  priori,  pour  diminuer 
ainsi  les  dimensions  du  spectre ,  et  il  semblerait  plus 
naturel  d'augmenter  suffisamment  le  temps  de  pose.  Mais 
précisément  en  Astronomie,  notamment  pour  les  observa- 
tions d'éclipsés  totales  de  Soleil,  on  ne  dispose  que 
d'un  temps  limité;  aussi  est-on  obligé  d'augmenter  la 
clarté  de  la  chambre  photographique  pour  obtenir  une 
impression  des  spectres  peu  intenses,  qui  autrement  ne 
laisseraient  aucune  trace  sur  la  plaque.  On  pourrait  se 
demander  pourquoi  on  n'augmente  que  la  clarté  de  la 
chambre  photographique  et  non  celle  du  collimateur 
et  de  la  lunette.  11  y  a  à  cela  deux  raisons  :  la  pre- 
mière tient  à  ce  que  les  objectifs  astronomiques  dont 
on  se  sert  ne  sont  pas  construits  pour  des  observations 
de  spectres  faibles  et  ont  une  clarté  assez  faible;  la 
clarté  du  collimateur  devant  être  égale  à  celle  de 
l'objectif  est  donc  toujours  déterminée.  La  seconde 
raison  est  théorique  :  il  est  facile  de  voir  que  si  l'on 
augmente  la  clarté  du  collimateur,  son  diamètre  devant 
rester  égal  à  celui  de  l'objectif  de  la  chambre,  les 
dimensions  du  spectre  sont  augmentées  de  telle  sorte 
que  l'on  ne  gagne  rien  sur  son  intensité  par  unité  de 
surface,  mais  seulement  sur  sa  largeur. 

Pour  voir  avec  plus  de  détails  les  relations  qui 
doivent  exister  entre  les  clartés  et  les  longueurs  focales 
des  diverses  lentilles,  désignons  par  D  le  diamètre  de 
l'objectif,  par  L  sa  distance  focale,  par  d  et  /  les  quan- 
tités analogues  correspondant  au  collimateur  et  par 
d  et  /'  celles  correspondant  à   la   chambre   photogra- 
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phique.  Soit  a  le  diamètre  apparent  de  l'astre  observé; 
l'image  focale  donnée  par  l'objectif  aura  pour  dimen- 
sion aL,  et  son  éclat  par  unité  de  surface  sem  propor- 

tionnel  à  -yY  .  La  fente  découpera  donc  dans  cette 
image  focale  un  rectangle  de  longueur  aL  et  d'éclat 
g -T'Y  .  L'image  supposée  monochromatique  de  ce  rec- 
tangle, donnée  sur  la  plaque  photographique  par  la 
lentille  du  collimateur  et   celle  de  la    chambre,  aura 

/' 
pour  dimension  olL-t  et  pour  éclat  : 

D-    /^ 
T  —  ^i  — —  — 

Remarquons  qu'il  faut  que  l'on  ait,  comme  nous 
l'avons  dit  : 

L  —  /    ' 
on  peut  donc  écrire  : 

Cette  formule  montre  que  l'éclat  de  l'image  photogra- 
phique ne  dépend  que  de  la  clarté  de  la  chambre,  en 
supposant,  bien  entendu,  que  l'image  est  monochroma- 
tique et  qu'on  ne  tient  pas  compte  des  pertes  de  lumière 
par  réflexion  sur  les  prismes. 

Mais  il  y  a  une  seconde  condition  à  remplir.  L'astre 
observé  a  généralement  un  faible  diamètre,  et  il  faut 
pourtant  obtenir  un  spectre  d'une  certaine  largeur  pour 
y  distinguer  les  raies  et  aussi  pour  montrer  les  diffé- 
rences qu'il  peut  présenter  dans  le  sens  de  sa  laideur. 


r 0 

1  —  jj 
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Il  faut  donc  augmenter  autant  que  possible  la  valeur 
de  QcL  ->-    sans  toutefois  diminuer  le  rapport    -p-  .   On 

h    d   l' 
peut  écrire  le  premier  rapjoort  a  w  -t — r  D  ,  et  l'on  voit 

que.  puisqu'on  ne  peut  augmenter  les  premiers  facteurs, 
on  doit  prendre  D  aussi  grand  que  possible,  c'est-à- 
dire  se  servir  d'une  lunette  astronomique  de  grande 
ouverture. 

On  peut  se  rendre  compte  de  l'influence  de  la  clarté 
de  la  chambre  photographique,  en  considérant  le  sys- 
tème formé  par  l'objectif  et  le  collimateur  comme 
une  lunette  astronomique  complète  qui  donne  une 
image  virtuelle  et  rejetée  à  l'infini  de  l'astre  observé. 
La  fente  découpe  dans  celte  image  virtuelle  un  rec- 
tangle, et  c'est  ce  rectangle,  si  la  lumière  est  mono- 
chromatique, que  l'on  photographie.  Or  on  sait  que 
l'éclat  de  l'image  dans  une  lunette  ne  peut  jamais 
dépasser  son  éclat  vu  à  l'œil  nu  ;  de  même ,  l'éclat  de 
l'image  dans  la  chambre  photographique  est  au  plus 
égal  à  celui  qu'on  aurait  en  photographiant  directe- 
ment la  source  sans  la  lunette  astronomique.  Soit  en 
effet  A  la  quantité  de  lumière  envoyée  par  la  source 
sur  I  centimètre  carré  ;  la  quantité  de  lumière  reçue 
directement  par  la  chambre  photographique  serait 
T.cPk,  qui  se  répartit  sur  une  surface  s.  L'unité  de 
surface     de     la     plaque     reçoit     donc     une     quantité 

(l=z  "    '    .     Placée   derrière  la    lunette  astronomique, 

7:D-A 

la  plaque  recevra  par  unité  de  surface    Q  =     '^  p^  , 

G  étant  le  grossissement  qui  est  égal  au  quotient  du 
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diamètre  de  l'objectif  par  celui  de  l'anneau  oculaire  ^, 

Q         c^ 
on  en  tire   ^  =  "7^?  rapport  qui  vaudra  au  plus   i, 

car  d  ne  devra  pas  être  inférieur  à  0  pour  recueillir 
tout  le  faisceau  lumineux.  On  voit  donc  que,  pour 
augmenter  l'éclat  de  l'image  photographique,  il  faut  et 
il  suffit  d'augmenter  la  clarté  de  la  chambre. 

3"'  Lorsqu'on  a  affaire  à  un  spectroscope  monté  sur 
un  équatorial,  il  y  a  évidemment  avantage  à  placer  la 
fente  parallèle  à  la  direction  du  mouvement  diurne. 
On  sait ,  en  effet ,  que  Féquatorial  est  bien  plus  stable 
en  déclinaison  qu'en  ascension  droite,  car  les  petites 
irrégularités  du  mouvement  d'horlogerie  empêchent  la 
lunette  de  suivre  rigoureusement  l'étoile  et  feraient 
facilement  sortir  son  image  de  la  fente.  Au  contraire, 
en  déclinaison,  le  calage  ne  variera  que  très  peu,  par 
suite  seulement  des  erreurs  de  position  des  axes  de 
Féquatorial,  erreurs  qui  sont  toujours  très  faibles,  et 
par  suite  de  la  réfraction  c[ui  varie  suivant  la  hauteur 
de  l'astre  au-dessus  de  l'horizon. 

Il  faudra  naturellement  avoir  un  chercheur  parfaite- 
ment réglé  et  des  mouvements  de  rappels  très  fins  tant 
en  ascension  droite  qu'en  déclinaison.  Si  l'on  observe 
visuellement  le  spectre,  ces  dispositifs  suffiront  à  trou- 
ver l'étoile;  mais,  si  l'on  fait  une  photographie,  il  fau- 
dra se  servir  d'une  petite  lunette  auxiliaire  visant  le 
plan  de  la  fente  par  réflexion  sur  un  miroir,  pour 
maintenir  constamment  la  fente  en  coïncidence  avec 
limage  focale  de  l'étoile.  Les  joues  de  la  fente  pour- 
ront être  faites  de  deux  plaques  d'acier  poli  formant  un 
miroir  légèrement  incliné,  de  manière  à  réfléchir  sur  le 
côté  les  rayons  venant  de  l'étoile.  La  lunette  auxiliaire, 
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dirigée  vers  la  fente ,  permettra  de  voir  l'image  de 
l'étoile  et  de  la  maintenir  sur  la  fente.  On  se  sert 
aussi  d'une  petite  lunette  visant  la  fente  par  réflexion 
sur  la  face  du  premier  prisme  et  permettant  de  vérifier 
à  chaque  instant  que  les  rayons  lumineux  passent  bien 
par  la  fente. 
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CHAPITRE  III 

APPAREILS    SPECTROSCOPIQUES    SPÉCIAUX.    SPEGTROSCOPE 

A       PROTt  DÉRANGES .        SPEGTROHÉLIOGRAPHES  .       

PRISME    OBJEGTIF. 

?sous  avons  décrit,  dans  le  chapitre  précédent,  les 
différents  types  de  spectroscopes  astronomiques,  c'est- 
à-dire  les  différentes  combinaisons  des  spectroscopes 
ordinaires  et  des  lunettes  astronomiques;  nous  allons 
maintenant  passer  rapidement  en  revue  des  instruments 
qui  diffèrent  plus  ou  moins  de  ces  types  primitifs  par 
les  perfectionnements  et  les  modifications  correspon- 
dant aux  usages  spéciaux  auxquels  ils  sont  destinés. 

i5.  Spectroscope  à  protubérances.  —  Nous  ver- 
rons plus  loin,  quand  nous  parlerons  du  spectre  solaire, 
comment  on  est  arrivé  à  voir,  au  moyen  du  spectro- 
scope, les  protubérances,  ces  flammes  roses  qui  s'élèvent 
au-dessus  du  bord  du  Soleil  et  que  l'on  n'aperçoit  à 
l'œil  nu  que  pendant  les  courts  instants  des  éclipses 
totales.  Le  principe  du  spectroscope  à  protubérances 
consiste  à  étaler  sur  une  grande  longueur  la  lumière 
du  spectre  continu  de  l'atmosphère  éclairée  par  le 
Soleil  et  par  suite  à  en  diminuer  l'intensité.  La  lumière 
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de  protubérances,  au  contraire,  qui  est  monochroma- 
tique, restera  condensée  sur  un  |3etit  nombre  de  lignes 
et  ne  perdra  rien  de  son  éclat;  elle  finira  donc  par  se 
détacher  sur  le  fond  du  spectre  continu. 

On  se  servira  donc  d'une  dispersion  très  forte,  et  l'on 
placera  la  fente  tangente  au  1)ord  du  Soleil  et  assez  lar- 


Fig.  10.  —  Procédé  de  la  fente  large. 


gement  ouverte  pour  comprendre  toute  l'image  de  la 
protubérance. 

On  aura,  au  foyer  de  la  lunette  du  spectroscope,  une 
série  d'images  monochromatiques  de  la  protubérance, 
avec  sa  forme  et  ses  détails,  exactement  comme  si  on 
l'observait  avec  un  prisme-objectif  (voy.  p.  112),  et  ces 
images  se  détacheront  sur  le  fond  affaibli  du  spectre  de 
l'atmosphère.  C est  \e  procédé  de  la  fente  large,  employé 
pour  la  première  fois  par  Hiiggins  et  par  Zollner 
(fig.  10).  ^représente  la  fente  qui  comprend  une  partie 
de  la  protubérance.   En   regard  on  voit  une  partie  du 
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spectre  de  l'atmosplière  sur  lequel  se  délaclie  une  des 
images  monochromatiques  //  de  la  protubérance. 

Il  est  évident  que,  plus  on  ou\r.e  la  fente,  plus  on 
augmente  la  clarté  du  spectre  continu  qui  empêche  de  voir 
la  protubérance;  au  contraire,  on  diminue  cette  clarté 
en  prenant  une  dispersion  plus  forte.  A  chaque  largeur 
de  la  fente  correspondra  donc  une  dispersion  minima 
indispensable  pour  observer  les  protubérances. 

Mais  toutes  les  parties  de  la  protubérance  n'ont  pas 
une  intensité  identique.  Pour  apercevoir  les  détails  de 
plus  en  plus  faibles,  on  est  amené  à  augmenter  la  dis- 
persion qui  était  suffisante  pour  apercevoir  grossière- 
ment la  silhouette  de  la  protubérance.  On  est  arrêté 
pourtant  par  une  limite,  car  la  lumière  de  ces  faibles 
détails  est  diminuée  de  plus  en  plus  par  les  réflexions  et 
l'absorption  des  nombreux  prismes  que  l'on  est  obligé 
d'employer.  On  arrive  ainsi  à  un  moment  où  la  lumière 
n'est  plus  assez  forte  pour  apercevoir  la  protubérance 
elle-même. 

Le  problème,   comme  nous  l'avons  vu,    consiste   à 

*  H 

augmenter  le  rapport   —r-    d'intensité  du  spectre  de  la 

protubérance  et  du  spectre  solaire.  Nous  avons  indiqué 
comment  on  y  arrive  en  diminuant  la  largeur  de  la 
fente  et  en  augmentant  la  dispersion.  Il  existe  un  troi- 
sième moyen,  qui  consiste  à  diminuer  les  dimensions 
delà  lunette  collectrice;  ce  qui  permet  évidemment, 
pour  une  protubérance  donnée,  de  diminuer  la  largeur 
de  la  fente.  Soit  a  la  hauteur  angulaire  du  sommet  de 
la  protubérance  au-dessus  du  bord  du  Soleil,  et  soit  F 
la  distance  focale  de  l'objectif.  La  fente  devra  avoir  une 
largeur  «F  pour  comprendre  entièrement  la  protubé- 
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rance.  Si  nous  employons  un  objectif  de  même  clarté, 

F 

mais  de  loneueur  focale    — ,    la  largeur  de  la   fente 

j^ourra  être  diminuée  dans  les  mêmes  proportions  ;  l'éclat 
h  du  spectre  continu  du  Soleil  sera  donc  diminué, 
tandis  que  l'éclat  H  du  spectre  de  lignes  de  la  protu- 
bérance   restera   constant.    Le   rapport    -r~    deviendra 

donc  égal  à  m —r-  .  Pour  voir  la  protubérance  avec  les 

mêmes  dimensions  que  primitivement,  il  suffira  de 
prendre  un  oculaire  plus  fort  à  la  lunette  d'observa- 
tion; ce  qui  diminuera,  il  est  vrai,  la  clarté,  mais  ne 
changera  pas  le  rapport  des  intensités  des  deux  spectres 
et  laissera  la  protubérance  se  détacher  sur  le  fond  du 
champ . 

Il  est  évident  qu'en  pratique  on  ne  devra  pas  se  ser- 
vir d'une  lunette  astronomique  trop  faible,  parce 
qu'il  ne  faut  pas  trop  diminuer  les  dimensions  des 
protubérances  pour  y  apercevoir  des  détails,  et  aussi 
parce  que  la  détermination  de  leur  position  sur  le 
bord  du  limbe  exige  une  image  focale  assez  grande.  Le 
raisonnement  que  nous  avons  fait  n'indique  donc  pas 
qu'il  faut  prendre  un  objectif  astronomique  de  très 
petites  dimensions,  mais  plutôt  qu'il  faut  se  servir 
d'un  spectroscope  aussi  grand  que  possible  pour  une 
lunette  donnée. 

Les  conditions  de  construction  d'un  spectroscope  à 
protubérances  sont  donc  absolument  inverses  de  celles 
des  spectroscopes  stellaires,  pour  lesquels  il  fallait 
employer  des  lunettes  aussi  grandes  que  possible  et  des 
spectroscopes  très  peu  dispersifs  et  par  suite  très  petits. 
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Lorsqu'il  s'agit  de  déterminer  la  position  des  protu- 
bérances, il  faut,  comme  nous  l'avons  dit,  avoir  une 
image  focale  assez  grande.  On  pourra  augmenter 
l'image  focale  par  un  système  de  lentilles  formant  un 
appareil  d'agrandissement.  Tel  était  le  procédé  employé 
par  Secchi. 

En  pratique,  la  fente  est  généralement  placée  tan- 
gentiellement  au  bord  du  Soleil.  On  comprend  qu'on 
pourrait  tout  aussi  bien  lui  donner  une  position  ra- 
diale ou  oblique  ;  mais,  dans  ce  cas,  il  ne  faut  pas  qu'elle 
avance  sur  le  disque  solaire,  parce  que  la  partie  de 
la  fente  correspondante  donnerait  un  spectre  éblouissant 
qui  rendrait  impossible  l'observation  des  protubé- 
rances. 

Pour  maintenir  la  fente  exactement  tangente  au 
limbe,  il  faudra  un  bon  mouvement  d'borlogerie  et 
des  mouvements  de  rappels  très  bien  établis;  encore 
cela  ne  suffira-t-il  pas  en  général,  et  l'on  devra, 
comme  dans  la  plupart  des  mesures  micrométriques 
faites  à  l'équatorial,  appuyer  légèrement  et  plus  ou 
moins  sur  le  tube  de  la  lunette  pour  maintenir  la 
fente  exactement  tangente  au  bord. 

Pour  explorer  tout  le  bord  du  Soleil,  il  faudra  agir 
sur  les  mouvements  lents  en  ascension  droite  et  en 
déclinaison,  et  aussi  tourner  le  spectroscope  autour  de 
l'axe  du  collimateur.  Pour  simplifier  cette  manœuvre, 
on  a  proposé  un  certain  nombre  de  dispositifs. 

Zôllner  a  imaginé  de  placer  l'objectif  de  la  lunette 
dans  un  anneau  excentrique ,  de  sorte  que,  si  on  le  fait 
glisser  le  long  de  cet  anneau,  son  centre  décrit  un  cercle, 
et,  par  suite,  l'axe  optique  décrit  un  cône  d'ouverture 
égale  au  diamètre  apparent  du  Soleil.  L'image  focale  du 
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Soleil  se  déplacera  donc  en  décrivant  un  cercle,  et  dans 
ce  mouvement  son  bord  pourra  être  astreint  à  passer 
constamment  par  le  centre  du  champ.  Si  la  fente  est 
placée  en  ce  point,  il  suffira  de  faire  tourner  le  spec- 
troscope  autour  de  l'axe  optique  pour  maintenir  la 
fente  tangente  au  bord  du  Soleil. 

Cette  méthode  se  heurte  à  de  grandes  difficultés.  Il 
faut,  en  effet,  que  la  coïncidence  de  la  fente  et  du 
bord  du  disque  soit  très  exacte;  aussi  doit-on  employer 
un  mécanisme  permettant  de  changer  l'angle  de  rota- 
tion suivant  le  diamètre  apparent  du  Soleil,  qui  varie, 
comme  on  sait,  d'un  jour  à  l'autre. 

Un  autre  dispositif,  dû  également  à  ZôUner ,  est 
d'exécution  plus  facile;  il  consiste  à  faire  passer  les 
rayons  avant  le  foyer  de  l'objectif  par  un  prisme  à 
réflexion  totale  dit  a  prisme  de  réversion  »  qui,  en 
tournant  autour  de  l'axe  optique,  permet  d'amener  suc- 
cessivement tous  les  points  du  bord  du  Soleil  en  con- 
tact avec  la  fente.  Ce  procédé  est  d'un  emploi  fré- 
quent en  x\stronomie.  On  peut  encore  faire  tourner 
tout  le  spectroscope  autour  de  l'axe  optique  (spectro- 
scope  à  protubérances  de  Potsdam).  La  rotation,  mesu- 
rée par  un  cercle  divisé,  donne  immédiatement  la  posi- 
tion de  la  protubérance  sur  le  bord  du  disque. 

i6.  Spectrographes  à  protubérances.  —  Si 
l'on  emploie  une  fente  étroite,  elle  n'embrasse  plus 
toute  la  hauteur  de  la  protubérance,  et  l'on  ne  verra 
dans  l'image  monochromatique  de  la  fente  que  les 
détails  correspondant  à  une  petite  section  ss  (fig.  ii) 
de  la  protubérance.  Mais  si  on  donne  successivement  à 
la  fente  différentes  positions  ss,  s' s'  et  que  l'on  dessine, 
par  exemple,  les  apparences  et  les  longueurs  succès- 
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sives  de  l'image  brillante  de  la  fente ,  ces  dessins  ii, 
i'i',  juxtaposés,  reproduisent  la  silhouette  delà  protubé- 
rance telle  qu'on  l'aurait  vue  d'un  seul  coup  avec  une 
fente  assez  large  pour  la  contenir  entièrement.  C'est 
le  procédé  dit  de  la  fente  étroite,  qui  a  été  employé  le 
premier  pour  le  dessin  des  protubérances. 

Ce  procédé  a  permis  de  photographier  pratiquement 


Fiff.  11. 


Procédé  de  la  fente  fine. 


les  protubérances.  Pour  cela  on  place,  dans  le  plan 
focal  de  la  chambre  photographique  du  spectrographe, 
un  écran  percé  d'une  ouverture  encadrant  exactement 
l'image  monochromatique  de  la  fente.  Si  1  on  donne 
à  la  fente  les  positions  successives  ss,  s's' ,  on  pourra 
obtenir  une  série  de  photographies  ii,  i'i'  de  l'image  de 
la  fente,  photographies  qui,  si  on  les  juxtapose,  repro- 
duisent la  protubérance.  Il  suffira,  pour  les  juxtaposer, 
de  déplacer  à  chaque  pose  la  plaque  derrière  l'écran 
d'une  quantité  égale  à  la  largeur  de  l'ouverture.  On 
obtiendra  le  même  résultat  en  déplaçant,  non  plus  suc- 
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cessivement,  mais  cFiin  mouvement  continu  la  fente 
sur  la  protubérance  et,  en  même  temps,  la  plaque  der- 
rière l'écran.  On  aura  donc  ainsi  une  photographie  de 
la  protubérance,  comme  si  on  l'avait  photographiée  par 
le  procédé  de  la  fente  large  ;  mais  ce  second  procédé 
est  infiniment  préférable,  parce  qu'avec  une  fente  étroite 
l'éclat  du  spectre  continu  est  beaucoup  moindre. 
Remarquons  aussi  que,  pour  les  spectrographes  à  protu- 
bérances, ce  que  nous  avons  dit  sur  les  dimensions  de 
la  lunette  dans  le  cas  de  la  fente  large  ne  s'applique 
plus.  On  peut  employer  une  lunette  aussi  grande  que 
l'on  voudra,  puisqu'on  n'est  plus  limité  par  le  fait  que 
la  protubérance  doit  tenir  tout  entière  dans  la  largeur 
de  la  fente. 

M.  Deslandres  a  proposé  un  système  enregistreur 
permettant  d'obtenir  l'ensemble  des  protubérances 
distribuées  sur  le  pourtour  du  Soleil.  Le  spectroscope 
entier  tourne  autour  de  l'axe  optique,  comme  nous 
l'avons  vu  pour  le  spectroscope  de  Potsdam,  mais  la 
fente  est  radiale;  par  suite  du  mouvement  de  rotation, 
la  fente  rencontre  successivement  toutes  les  protubé- 
rances. D'autre  part,  la  plaque  est  mobile  derrière 
l'ouverture  de  l'écran,  et  un  système  d'engrenages  fait 
correspondre  ce  mouvement  de  translation  au  mouve- 
ment de  rotation  du  spectroscope.  On  obtient  sur  la 
plaque  une  bande  dont  la  longueur  correspond  à  celle 
de  la  circonférence  du  Soleil  et  la  hauteur  à  celle  des 
protubérances.   Ce  procédé  n'a  pas  été  appliqué. 

On  peut  aussi  employer  un  spectroscope  dont  la  fente 
soit  suffisamment  longue  pour  balayer,  par  un  mouve- 
ment rectiligne,  tout  le  disque  solaire,  et  par  suite  toutes 
les  protubérances  de  son  pourtour.   La  plaque  aura  un 
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mouvement  correspondant  derrière  l'écran.  Ce  procédé, 
employé  par  Haie,  lui  a  permis  de  faire,  en  1892,  la 
première  photographie  du  bord  du  Soleil  et  des  pro- 
tubérances. Naturellement,  si  l'on  photographie  les 
protubérances,  il  ne  faut  pas  employer  la  raie  rouge  . 
de  l'hydrogène,  comme  on  le  fait  pour  les  observations 
visuelles,  mais  la  raie  K,  par  exemple,  qui  correspond 
à  la  partie  la  plus  actinique  du  spectre. 

Au  lieu  de  déplacer  tout  lé  spectroscope  de  manière 
à  ce  que  sa  fente  balaye  les  protubérances,  on  peut 
déplacer  la  fente  seule.  Dans  ce  cas,  si  l'on  observe 
visuellement,  la  raie  se  déplacera  dans  le  champ, 
et  l'on  verra  successivement  les  différentes  parties  de  la 
protubérance,  qui  reste  fixe,  comme  si  la  raie  consti- 
tuait une  petite  fenêtre  se  déplaçant  devant  elle.  On 
peut  alors  utiliser  la  persistance  de  l'impression  lumi- 
neuse sur  la  rétine  pom-  avoir  une  vue  d'ensemble  de 
la  protubérance  avec  la  fente  fine.  Avant  l'application 
de  la  photographie  aux  protubérances,  Janssen  avait 
indiqué  une  solution  basée  sur  ce  principe,  et  cpii 
consiste  à  faire  tourner  un  spectroscope  à  vision  directe 
autour  de  son  axe,  de  manière  à  ce  que  la  fente  balaye 
toute  la  protubérance.  La  raie  était  isolée  dans  le 
plan  focal  de  la  lunette  du  spectroscope  par  une 
ouverture  ou  deuxième  fente ,  d'où  le  nom  de  spec- 
troscope à  deux  fentes  donné  à  l'instrument.  On  peut 
aussi  déplacer  rapidement  la  fente  par  un  mouvement 
oscillatoire  rectiligne,  comme  font  fait  Zôllner  et 
Lockyer.  Enfin  on  peut  laisser  le  spectroscope  et  la 
fente  fixes  et  obtenir  pourtant,  par  la  persistance  de 
l'impression  lumineuse  sur  la  rétine,  la  vision  de  la 
protubérance.    Ce   procédé,    indiqué   indépendamment 
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par  MM.  Sauve  et  Nodon,  consiste  à  employer  deux 
miroirs  oscillants  placés  devant  la  fente  :  l'un  reçoit  la 
lumière  solaire;  l'autre  sert  à  viser,  par  réflexion  sur 
un  troisième  miroir  fixe,  la  raie  rouge  donnée  par  le 
spectroscope.  Aucune  de  ces  méthodes  n'a  donné  de 
bons  résultats,  et  actuellement  l'observation  visuelle  des 
protubérances  se  fait  par  le  procédé  de  la  fente  large, 
et  l'observation  photographique  par  le  déplacement  rec- 
tilignede  la  fente  sur  l'image  entière  du  Soleil,  en  cou- 
vrant par  un  écran  le  disque  lui-même. 

17.  Spectrohéliographes.  —  Le  principe  de  ces 
instruments  est  exactement  le  même  que  celui  des 
spectrographes  à  protubérances  que  nous  venons  d'étu- 
dier ;  mais  au  lieu  d'enregistrer  seulement  les  protubé- 
rances extérieures  au  disque  solaire  et  qui  se  détachent 
sur  le  fond  éclairé  de  l'atmosphère,  les  spectrohélio- 
graphes permettent,  par  un  mécanisme  identique,  de 
photographier  les  protubérances,  ou  en  général  les 
vapeurs  brillantes  qui  se  projettent  sur  le  fond  bien 
plus  lumineux  du  Soleil  lui-uiême.  On  obtient  ainsi 
non  plus  seulement  autour  du  Soleil ,  mais  sur  la 
demi-sphère  entière  tournée  vers  la  Terre,  une  repro- 
duction de  la  chromosphère,  c'est-à-dire  de  l'atmos- 
phère gazeuse  telle  qu'on  la  verrait  si  le  globe  lumi- 
neux du  Soleil  ou  la  photosphère  n'existait  pas. 

Le  spectrohéliographe  se  compose  donc,  comme  le 
spectrographe  à  protubérances,  d'un  objectif  astrono- 
mique qui  donne  une  image  réelle  du  Soleil,,  d'un 
spectrographe  dont  la  fente  peut  balayer  entièrement 
cette  image,  et  d'un  écran  percé  d'une  deuxième  fente 
et  placé  dans  le  plan  focal  de  la  chambre  photogra- 
phique.   Un    dispositif  mécanique   convenable   permet 
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creffectuer  en  même  temps  le  mouvement  de  la  pre- 
mière fente  et  le  déplacement  correspondant  de  la 
seconde,  en  laissant  le  spectroscope  et  la  plaque  fixes, 
si  l'on  prend  la  dernière  forme  de  spectroscope  à  pro- 
tubérances que  nous  avons  examinée ,  ou  bien  encore 
de  combiner  le  déplacement  du  spectrographe  entier 
devant  l'image  solaire  et  le  mouvement  de  translation 
de  la  plaque  derrière  l'écran. 

La  première  solution  a  été  appliquée  ^ar  Haie,  en  1892. 
à  la  construction  de  son  premier  type  de  spectrohélio- 
graphe.  Dans  cet  instrument ,  le  tube  du  collimateur 
est  fixé  à  une  lunette  équatoriale,  et  l'axe  de  la  chambre 
photographique  fait  avec  l'axe  optique  du  collimateur 
un  angle  de  25".  La  première  fente  se  déplace  dans 
le  plan  focal  de  la  lunette,  et  la  deuxième  fente, 
entraînée  par  le  même  mouvement ,  suit  dans  le  plan 
focal  de  la  chambre  photographique  le  mouvement 
correspondant  de  la  raie  étudiée.  Ce  dispositif,  que 
Haie  employait  avec  un  réseau,  avait  l'inconvénient  de 
donner  une  image  du  Soleil  elliptique.  ?sous  allons 
décrire  avec  plus  de  détails  quelques-uns  des  spectro- 
héliographes  dont  on  se  sert  encore  actuellement. 

Spectrohéliographe  de  Deslandres.  —  Cet  instru- 
ment, qui  a  été  construit  et  employé  d'abord  à  Paris, 
de  i893  à  i898,  et  ensuite  transféré  à  Meudon,  corres- 
pond au  second  dispositif  que  nous  avons  indiqué, 
c'est-à-dire  que  l'ensemble  du  spectrographe  d'une 
part  et  la  plaque  photographique  de  l'autre  ont  des 
mouvements  correspondants  et  proportionnels.  A.  Paris, 
le  sidérostat  employé  était  celui  de  Foucault,  les  rayons 
réfléchis  étant  horizontaux.  A  Meudon,  les  rayons  lumi- 
neux sont  réfléchis  sur  le  miroir  d'un  sidérostat  polaire. 
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et  sont  par  conséquent  inclinés  à  49*"  environ  sur  le 
plan  horizontal.  Ces  rayons  traversent  ensuite  un  objec- 
tif astronomique  dont  l'axe  optique  coïncide  avec  l'axe 
polaire  du  sidérostat,  et  devant  l'image  solaire  ainsi 
obtenue  se  déplace  l'ensemble  du  spectrographe.  Pour 
cela,  la  table  qui  porte  l'instrument,  et  dont  le  plateau 
est  incliné  sur  le  plan  horizontal,  comme  les  rayons 
lumineux,  à  49'',  est  mobile  au  moyen  de  rails  sur 
quatre  galets  reliés  deux  à  deux  par  des  essieux  ;  ces 
galets  roulent  eux-mêmes  sur  deux  rails  horizontaux 
perpendiculaires  à  la  direction  du  méridien. 

Pour  donner  à  la  table  un  mouvement  continu  de 
translation,  et  pour  entraîner  en  même  temps  la  plaque 
photographique  derrière  la  deuxième  fente,  la  solution 
la  meilleure  consisterait  à  prendre  un  mouvement 
d'horlogerie  muni  d'un  régulateur  de  Foucault,  et 
transmettant  son  mouvement  par  une  vis  tangente, 
comme  cela  a  lieu  dans  les  équatoriaux,  ou  par  un 
câble  s'enroulant  sur  un  treuil  ;  mais ,  comme  il  suffit 
ici  d'avoir  un  mouvement  d'entraînement  de  joeu  de 
durée,  mouvement  qui  doit  être  à  la  fois  simple  et 
pourtant  suffisamment  précis,  on  préfère  généralement, 
par  raison  d'économie  surtout,  employer  un  poids 
moteur  dont  le  mouvement  est  simplement  régularisé 
par  une  clepsydre.  Ce  poids  moteur,  en  même  temps 
qu'il  entraîne  la  table  mobile  au  moyen  d'un  treuil, 
déplace  un  piston  dans  un  corps  de  pompe.  Le  liquide, 
formé  d'un  mélange  d'eau  et  de  glycérine  ou  de  glycé- 
rine pure,  s'écoule  par  un  orifice  étroit  avec  une  vitesse 
que  l'on  règle  par  une  ouverture  plus  ou  moins  grande 
donnée  au  robinet.  On  se  sert  d'un  poids  bien  supé- 
rieur à  celui  qui  suffirait  à  déplacer  l'instrument  seul, 
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et  prescjue  toute  la  force  est  ainsi  employée  à  vaincre 
la  résistance  de  la  clepsydre  ;  aussi  les  petites  résis- 
tances accidentelles  qui  pourraient  causer  des  irrégula- 
rités dans  la  marche  du  spectrohéliographe,  et  qui  sont 
négligeables  par  rapport  à  la  résistance  constante  de  la 
clepsydre,  n'ont  plus  d'influence  appréciable  sur  l'uni- 
formité du  déplacement. 

Pour  obtenir  un  mouvement  proportionnel  de  la 
plaque  photographique  devant 
la  deuxième  fente,  on  se  sert 
d'un  système  de  leviers  ainsi 
disposés  :  deux  leviers  peuvent 
tourner  autour  d'un  axe  a 
(fig.  12),  fixé  à  la  table  mo- 
bile et  perpendiculaire  à  son 
plan  ;  ces  deux  leviers  peuvent 
faire  entre  eux  un  angle  quel- 
conque ,  mais  sont  rendus  soli- 
daires dans  la  position  adoptée. 
Chacun  d'eux  porte  à  son  extré- 
mité une  tige  montée  avec  des 
joints  à  la  cardan,  dont  l'une 
est  fixée  à  un  point  fixe  h  exté- 
rieur à  la  table ,  l'autre  au 
châssis  mobile  qui  porte  la  plaque.  On  comprend  que 
le  mouvement  même  de  la  table  mobile  a  pour  effet 
de  faire  tourner  le  système  des  deux  leviers,  et  par 
suite  d'entraîner  le  mouvement  du  châssis.  Le  mouve- 
ment de  translation  de  la  plaque  doit  se  faire  avec  une 
rapidité  telle  que,  pendant  que  la  première  fente  tra- 
verse la  largeur  de  l'image  focale  du  Soleil,  la  plaque 
se  déplace  d'une  longueur  égale  à  la  hauteur  de  l'image 


Fig.  12. 
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du  Soleil  qu'on  obtient  dans  son  plan,  et  cela,  comme 
on  le  comprend ,  pour  que  cette  image  soit  circulaire 
et  non  elliptique.  On  remplira  cette  condition  en  faisant 
varier  convenablement  les  longueurs  relatives  des  deux 
leviers.  Le  mouvement  du  cbariot  porte -plaque  devant 
la  fente  s'effectue,  comme  celui  de  la  table,  par  roule- 
ment sur  des  galets.  La  plaque  doit,  en  outre,  pouvoir 
être  appliquée  contre  l'écran  qui  porte  la  deuxième 
fente.  Pour  cela,  une  fois  posé  le  châssis  qui  la  con- 
tient et  qui  l'écarté  toujours  sensiblement  de  l'écran, 
on  ouvre  le  rideau  qui  la  masquait  et  on  avance  la 
plaque  sur  l'écran  par  un  mouvement  de  rotation 
autour  d'un  axe  c,  passant  par  son  plan  et  assez 
éloigné  d'elle.  L'arrière  de  la  chambre  photographique 
est  formé  par  un  soufflet  souple  et  imperméable  à  la 
lumière ,  qui  permet  ces  deux  mouvements  de  transla- 
tion et  de  rotation. 

Pour  se  servir  du  spectrohéliographe,  après  avoir 
amené  la  plaque  contre  la  deuxième  fente,  comme  nous 
venons  de  le  dire,  et  placé  la  première  fente  près  du 
bord  de  l'image  focale  du  Soleil,  on  ouvrira  le  robinet 
d'écoidement  de  la  clepsydre.  Le  spectrographe  se 
mettra  en  mouvement,  la  première  fente  balayera  le 
disque  solaire ,  et  l'on  obtiendra  sur  la  plaque  photo- 
graphique une  image  du  Soleil  correspondant  à  la 
lumière  monochromatique  de  la  raie  isolée  par  la 
deuxième  fente. 

On  peut  dire  que  le  spectrohéliographe  agit  comme 
une  sorte  de  filtre,  qui  ne  laisse  passer  qu'une  couleur 
déterminée.  Les  radiations  de  longueur  d'onde  diffé- 
rentes de  cette  couleur  sont  arrêtées  par  l'écran  et  n'im- 
pressionnent pas  la  plaque,  tandis  que  les  rayons  de 
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la  longueur  d'onde  choisie  passent  par  la  première 
fente  et  vont  tomber,  au  travers  de  la  seconde,  sur  la 
plaque  photographique.  Si  la  source  de  lumière  ne 
contenait  que  des  rayons  de  cette  longueur  d'onde,  il 
est  facile  de  comprendre  que  les  mouvements  simul- 
tanés du  spectrographe  et  de  la  plaque  auraient  pour 
effet  de  donner  sur  la  plaque  photographique  une 
image  de  la  source.  Naturellement  la  source  de  lumière, 
ici  le  Soleil ,  n'est  pas  monochromatique  ;  mais  les 
rayons  ayant  une  autre  longueur  d'onde  que  la  couleur 
choisie  sont  écartés  et  ne  concourent  pas  à  la  formation 
de  l'image. 

Dans  le  spectrohéliographe  de  Meudon,  le  système 
dispersif  est  formé  d'un  prisme  unique  en  flint  léger 
de  60°,  une  dispersion  relativement  faible  convenant  à 
ce  genre  de  travail.  La  durée  de  la  pose  varie  entre 
deux  et  six  minutes.  On  peut  aussi,  avec  cet  instrument, 
photographier  les  protubérances  qui  entourent  exté- 
rieurement le  disque,  et  l'instrument  rentre  alors  dans 
la  catégorie  des  spectrographes  à  protubérances  appli 
qués  à  tout  le  pourtour  du  Soleil;  mais,  dans  ce  cas, 
la  lumière  diffusée  par  le  disque  même  du  Soleil,  qui 
pénétrerait  dans  l'instrument  pendant  toute  la  pose , 
serait  une  gêne  pour  la  photographie  des  protubé- 
rances; aussi  se  sert-on  d'un  écran  circulaire  pour 
masquer  le  centre  de  l'image  focale  du  Soleil. 

Spectrohélioc/raphe  de  Haie.  —  Dans  l'instrument 
que  nous  venons  de  décrire,  il  faut  un  dispositif  méca- 
nique produisant  le  mouvement  de  la  plaque  par  rap- 
port à  la  deuxième  fente.  Le  second  spectrohéliographe 
employé  par  Haie,  en  iSgS,  ne  comporte  pas  ce  sys- 
tème de  leviers  parce  que,  grâce  à  la  disposition  de  la 
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chambre  et  du  collimateur,  il  suffit  de  laisser  la  plaque  fixe 
pour  qu'elle  ait  un  mouvement  convenable  relativement 
à  la  deuxième  fente.  Pour  obtenir  ce  résultat,  le  colli- 
mateur et  la  chambre  ont  même  distance  focale,   et 
leurs  axes  optiques  sont*  parallèles,  les  prismes  ayant 
une  dispersion  telle  qu'après  les  avoir  traversés,  le  fais- 
ceau  lumineux    revient    parallèlement    à   sa   direction 
primitive.  Remarquons  que   ce  dispositif,  plus  simple 
que  le  précédent,  a  toutefois  l'inconvénient  de  ne  pas 
se  prêter  à  un  agrandissement  direct   de  l'image  du 
Soleil  et  de  ne  pas  permettre  de  changer  facilement  de 
système  dispersif.   Tout   l'ensemble 
du  spectrographe ,    monté  sur  une 
lunette  équatoriale,    se  déplace  de- 
vant l'image  focale  du  Soleil,  et  la 
plaque  est  fixe  dans  le  plan  P  (fig. 
i3);   elle  se  déplace  donc  par  rap- 
port à  la  chambre  photographique 
au   foyer   de   laquelle   se  trouve   la 
fente  y*2-   H  est  facile   de  se  rendre 
compte   que  l'image   obtenue   aura 
identiquement    les    mêmes    dimen- 
sions que  l'image  focale  du  Soleil. 
A  chaque  position  successive  de  la 
première   fente  /,    sur  cette  image 
correspondra    une    image    monochromatique   de   cette 
première    fente    sur  la    plaque  photographique,    et  la 
juxtaposition    de    ces   images    linéaires    produira    une 
image  circulaire  et  de  mêmes  dimensions  que  l'image 
focale  du  Soleil. 

Cet   instrument   a   été   employé    sur   la   lunette   de 
4o  pouces  de  l'Observatoire  Yerkes,  qui  donne  à  son 
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foyer  une  image  focale  du  soleil  de  7  pouces  de  dia- 
mètre. La  figure  i4  montre  l'aspect  extérieur  du  spec- 
trohéliographe  ;  on  aperçoit  les  deux  tubes  parallèles 
du  collimateur  et  de  la  chambre  photographique,  et  à 


Fig.  44.  —  Spectrohéliographe  de  l'Obsen'atoire  Yerkes. 


droite    la    boîte    demi -circulaire    où    sont    placés    les 
prismes. 

Un  instrument  tout  à  fait  analogue  a  été  monté  sur 
la  lunette  de  Grubb  à  l'observatoire  de  Potsdam  ;  il  ne 
diffère  du  précédent  que  par  la  substitution ,  d'ailleurs 
très    fréquemment    employée    pour    les    spectrohélio- 


100 


APPAREILS   SPECTROSCOPIQUES   SPECIAUX 


^'' 


Fie-.  15. 


graphes,    d'un    réseau    R    (fig.     i5)     à    la    série    de 
prismes.  Un  prisme  à  réflexion  totale  P  et  un  miroir  M 

ramènent  le  faisceau  à  être  paral- 
lèle à  l'axe  optique  du  collima- 
teur. Ln  microscope  muni  d'une 
échelle  divisée  permet  d'évaluer 
les  déplacements  que  l'on  peut 
donner  à  la  seconde  fente  dans 
son  plan,  déplacements  qui  ont 
pour  but  de  la  faire  coïncider 
exactement  avec  telle  raie  ou 
même  telle  partie  d'une  raie  du 
spectre  qae  l'on  veut.  Le  mou- 
vement du  spectrographe  devant 
l'image  focale  est  produit  par  un 
poids  qui  entraîne  l'instrument 
par  un  système  de  poulies,  et  ce 
mouvement  est  régularisé  par  une  clepsydre  analogue 
à  celle  que  nous  avons  décrite  plus  haut. 

L'emploi  des  réseaux  et  des  prismes  comporte  des 
avantages  et  des  inconvénients  divers.  Le  réseau  donne 
beaucoup  plus  de  lumière  diffuse,  et  par  suite  il  vaudrait 
mieux,  en  principe,  n'employer  que  des  prismes  ;  mais 
le  réseau  donne  plus  facilement  une  grande  dispersion  ; 
de  plus,  pour  le  travail  spécial  dont  nous  nous  occu- 
pons, il  présente  l'avantage  suivant  :  Par  suite  de  la 
superposition  des  spectres  des  divers  ordres,  on  aperçoit 
dans  le  voisinage  de  la  raie  K  (celle  dont  on  se  sert  le 
plus  habituellement)  d'autres  raies  fines  provenant  de 
parties  différentes  des  speclres  d'un  autre  ordre.  Ici  ce 
sont  les  raies  vertes  du  spectre  du  troisième  ordre  que 
l'on  aperçoit  près  de  la  raie  K  du  quatrième  ordre.  Or 
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la  raie  K  est  très  large  et  très  floue,  et  on  aura  avan- 
tage, pour  placer  la  fente  au  point  voulu  de  cette 
raie ,  à  se  servir  des  raies  fines  comme  de  points  de 
repère. 

On  peut  être  gêné  parfois  dans  l'emploi  des  réseaux 
par  les  faibles  dimensions  qu'ont  généralement  ces 
appareils,  et  qui  ne  permettraient  pas  d'utiliser  toute  la 
largeur  du  faisceau  sortant  de  la  lentille  du  collima- 
teur si  on  plaçait  le  réseau  près  de  cette  lentille.  Mais 
nous  avons  déjà  vu  que  l'ensemble  formé  par  l'objec- 
tif astronomique  et  par  la  lentille  du  collimateur  cons- 
titue une  véritable  lunette  astronomique  mise  au 
point  sur  l'infmi,  et  qui  donne  une  image  virtuelle 
rejetée  à  l'infini  de  l'astre  étudié.  Cette  lunette  a 
donc  la  propriété  d'avoir  un  anneau  oculaire,  c'est-à- 
dire  un  point  où  le  faisceau  lumineux  sortant  de  l'ocu- 
laire a  une  section  minima.  Cet  anneau  correspond, 
comme  on  sait,  à  l'image  de  l'objectif  dans  la  lentille 
de  l'oculaire,  c'est-à-dire,  ici,  dans  la  lentille  du  colli- 
mateur. Il  y  aura  donc  souvent  intérêt,  si  l'on  ne  dis- 
pose que  d'un  réseau  de  faibles  dimensions ,  à  ne  pas 
le  placer  tout  près  de  cette  lentille ,  mais  à  le  rap- 
procher du  point  où  la  section  du  faisceau  est  la  plus 
petite  possible. 

Les  spectrohéliographes  comportent  toujours  deux 
mouvements  qui  doivent  être  proportionnels  :  i*"  Mou- 
vement relatif  de  la  première  fente  et  de  l'image  du 
Soleil;  2°  Déplacement  de  la  plaque  photographique  par 
rapport  à  la  deuxième  fente.  Nous  venons  de  voir  trois 
dispositifs  différents  qui  permettent  d'obtenir  ce  résul- 
tat. 11  en  existe  un  grand  nombre  d'autres,  dont 
quelques-uns  sont  seulement  théoriques  et  n'ont  pas 
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encore  reçu  d'application,  tandis  que  d'autres  ont  déjà 
été  employés.  On  peut,  par  exemple,  se  servir  du  mou- 
vement diurne  du  Soleil  pour  obtenir  un  déplacement 
continu  de  l'image  focale  sur  la  première  fente,  dispo- 
sition adoptée  par  Evershed.  On  peut  aussi  suivre  le 
mouvement  du  Soleil  avec  l'équatorial,  mais  déplacer 
la  lunette  et  le  spectrographe  autour  d'un  des  axes  de 
la  monture  équatoriale,  comme  l'a  fait  Haie  en  i9o3  à 
l'Observatoire  Yerkes  ;  on  peut  enfm,  surtout  aA-ec  un 
héliostat,  déplacer  simultanément  l'objectif  astrono- 
mique et  la  plaque  photographique.  Cette  solution  est 
appliquée  depuis  peu  à  Meudon  avec  des  moteurs  élec- 
triques synchrones  (système  Baudot)  et  donne  de  bons 
résultats.  Nous  n'insisterons  pas  sur  ces  différents  dis- 
positifs, dont  on  trouvera  un  résumé  complet  dans 
les  Comptes  Rendus  (Deslaxdres,  C.  R.  CXLIII,  i9o6, 
p.  1210). 

Remarquons  que,  dans  le  mouvement  relatif  de  la 
plaque  et  de  la  deuxième  fente,  on  a  le  choix  entre  deux 
directions  opposées  ;  mais  les  images  successives  de  la 
première  fente  qui  se  projettent  l'une  après  l'autre  sur 
la  deuxième  fente  ont  un  sens,  en  quelque  sorte,  c'est- 
à-dire  un  bord  droit  et  un  bord  gauche  ;  il  vaudra 
mieux  juxtaposer  ces  images  dans  le  sens  où  sont 
juxtaposées  les  positions  successives  de  la  première 
fente,  ce  qui  fixe  un  sens  de  déplacement  de  la  plaque. 
Toutefois  l'observation  de  cette  règle,  signalée  par 
Newall,  n'a  pas  grande  importance  si  les  fentes  sont 
très  fmes,  puisque  dans  ce  cas  il  importe  peu  que 
chaque  image  linéaire  de  la  fente  ait  ses  deux  bords 
intervertis. 

S pecirohélio graphe  à  trois  fentes.  —  On  n'emploie 
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pas  seulement  le  spectrohéliographe  à  relever  les  formes 
des  vapeurs  incandescentes  dont  la  lumière  est  assez 
intense  pour  que  la  raie  du  spectre  qui  lui  correspond 
soit  doublement  inversée,  c'est-à-dire  présente  une 
ligne  brillante  au  milieu  de  la  raie  noire,  comme  cela 
a  lieu  pour  la  raie  K;  on  peut  aussi,  avec  cet  instru- 
ment, isoler  la  lumière  correspondant  aux  raies  noires 
fines  du  spectre  solaire.  Nous  avons  vu  que  ces  raies 
ne  sont  noires  que  par  contraste,  et  qu'en  réalité  elles 
sont  faiblement  lumineuses,  leur  lumière  correspondant 
précisément  au  spectre  de  lignes  de  la  vapeur  dont  l'ab- 
sorption produit  ces  raies  sombres.  Quand  on  se  sert 
de  raies  noires,  la  longueur  de  la  pose  est  beaucoup  plus 
grande,  et  la  lumière  diffuse  produite  par  la  lumière 
blanche  qui  se  répand  dans  l'appareil  devient  très 
gênante.  Pour  obvier  à  cet  inconvénient,  on  peut  se 
servir  de  l'appareil  appelé  spectrohéliographe  à  trois 
fentes  par  M.  Deslandres,  et  qui  consiste  essentiellement 
en  un  second  spectrographe,  ajouté  après  la  deuxième 
fente.  Ce  spectrographe  a  pour  effet,  en  quelque  sorte, 
de  fdtrer  une  seconde  fois  la  lumière  ;  les  radiations  de 
longueurs  d'onde  diverses,  qui  sont  mélangées  sur  la 
deuxième  fente  à  celles  de  la  vapeur  considérée ,  sont 
étalées  par  la  dispersion  et  ne  tombent  plus  sur  la  troi- 
sième fente  ;  on  n'a  plus ,  comme  lumière  étrangère , 
que  la  très  faible  lumière  blanche  diffusée  par  les  verres 
du  second  spectrographe.  De  plus,  l'éclat  du  spectre  con- 
tinu superposé  à  la  raie  spectrale  étudiée  est  encore  dimi- 
nué par  la  seconde  dispersion.  Dans  ce  cas,  le  spectro- 
héliographe deviendrait  extrêmement  long,  et  on  se  sert 
de  miroirs  pour  le  replier  sur  lui-même.  On  emploie 
aussi,  dans  le  même  but,   des   miroirs  concaves  à  la 
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place  de  l'objectif  de  la  chambre  photographique. 
Speclrohéliographe  polychrome.  —  Cet  instrument 
est  destiné,  comme  le  spectrohéliograplie  ordinaire,  à 
obtenir  une  photographie  de  la  forme  des  nuages  lumi- 
neux formés  par  les  vapeurs  incandescentes  de  l'atmos- 
phère solaire  ;  mais  ce  résultat  est  obtenu  en  isolant  non 
plus  une  raie,  mais  un  nombre  quelconque  de  raies  choi- 
sies dans  le  spectre  de  la  vapeur  considérée.  L'appareil 
a  la  forme  d'un  spectrohéliograplie  à  trois  fentes  (fig.  1 6); 


Fig.  16. 


mais  les  deux  systèmes  dispersifs  sont  identiques,  ainsi 
que  les  deux  lentilles  placées  de  part  et  d'autre  de  la 
deuxième  fente,  de  telle  sorte  que  ces  deux  parties  de 
l'instrument  sont  symétriques  par  rapport  au  plan  de 
la  deuxième  fente.  Dans  ces  conditions,  il  est  évident 
géométriquement,  par  raison  de  symétrie,  que  si  l'on 
supprimait  l'écran  qui  porte  la  deuxième  fente ,  les 
rayons  d'une  longueur  d'onde  quelconque  partant  de 
la  première  fente  viendraient  se  rejoindre  sur  la  troi- 
sième malgré  la  dispersion  des  prismes.  Si  donc,  dans 
le  plan  de  la  deuxième  fente,  on  place  un  écran  percé 
de  deux  ouvertures,  par  exemple,  coïncidant  avec  deux 
raies  du  spectre  qui  se  forme  dans  ce  plan,  les  radia- 
tions correspondant  à  ces  deux  raies  traverseront  l'ap- 
pareil et  se  rejoindront  sur  la  troisième  fente.  On  aura 
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donc  une  image  du  Soleil  produite  à  la  fois  par  les 
rayons  des  deux  radiations  choisies.  Pour  avoir  des 
ouvertures  placées  exactement  aux  points  voulus  du 
spectre,  on  photographiera  d'abord  ce  spectre  en  met- 
tant une  placpie  dans  le  plan  de  la  deuxième  fente  ;  le 
négatif  obtenu  constituera  un  écran  laissant  passer  les 
radiations  correspondant  aux  raies  noires  du  spectre 
solaire.  Il  sera  facile,  ensuite,  de  masquer  sur  cette 
épreuve  les  raies  que  l'on  veut  éliminer. 

Nous  verrons,  quand  nous  parlerons  du  Soleil,  que 
les  spectrohéliographes  polychromes  peuvent  aussi  ser- 
vir à  rechercher  les  amas  de  particules  au  bord  exté- 
rieur de  l'astre.  Ces  amas  de  particules  donnent  un 
spectre  continu  qui  se  détache  faiblement  sur  les  raies 
noires,  et  il  y  a  intérêt  à  se  servir  d'un  appareil  poly- 
chrome et  non  d'un  spectrohéliographe  ordinaire  pour 
que  la  lumière  soit  suffisante  et  que  la  pose  ne  soit  pas 
trop  longue. 

Enregistrement  des  vitesses  radiales.  —  M.  Deslandres 
a  employé  le  spectrohéliographe  à  enregistrer,  non  plus 
les  formes  des  vapeurs  incandescentes,  mais  leurs  mou- 
vements dans  le  sens  du  rayon  visuel.  On  sait  que  ce 
mouvement  a  pour  effet  de  déplacer  légèrement  les 
raies  spectrales.  Par  suite,  si  on  laisse  le  spectrographe 
au  repos,  et  qu'après  avoir  ouvert  largement  la  seconde 
fente  on  photographie  une  petite  portion  du  spectre 
comprenant  la  raie  brillante  K,,  par  exemple, 
qui  se  trouve  au  milieu  de  Iv,  les  petits  déplacements 
de  cette  raie,  par  rapport  aux  raies  fines  du  spectre, 
indiqueront  les  mouvements  radiaux  de  la  vapeur  de 
calcium  qui  produit  la  raie  K.,.  On  obtient  aiasi  les 
vitesses  radiales  de  cette  vapeur  le  long  d'une  section 
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du  disque  solaire  correspondant  à  la  position  de  la 
première  fente  sur  ce  disque.  Si  on  recommence  l'opé- 
ration en  mettant  la  première  fente  successivement  sur 
les  différentes  parties  du  disque,  on  aura  un  enregistre- 
ment complet  des  vitesses  radiales.  Le  mouvement  de 
la  première  fente,  et  par  suite  le  mouvement  correspon- 
dant de  la  seconde,  ne  doit  donc  plus  être  uniforme 
mais  discontinu,  c'est-à-dire  formé  de  déplacements 
rapides  égaux  (pendant  lesquels  la  plaque  sera  masquée) 
séparés  par  des  arrêts  égaux  correspondant  aux  poses 
successives.  Dans  cet  instrument,  la  dispersion  doit  être 
naturellement  très  forte;  aussi  se  sert-on  du  spectre  du 
quatrième  ordre  donné  par  un  réseau  ou  d'un  train  de 
plusieurs  prismes. 

D'après  les  derniers  congrès,  le  mot  spectrohélio- 
graphe  est  réservé  exclusivement  aux  appareils  qui 
enregistrent  les  formes  des  vapeurs.  Les  autres  appa- 
reils enregistreurs,  et  par  suite  celui  dont  nous  venons 
de  parler,  prennent  le  nom  de  speciro-enregistreurs . 

Réduction  des  observations .  Héliomicromètre.  —  Les 
clichés  obtenus  avec  le  spectrohéliographe  donnent 
donc,  suivant  les  raies  choisies,  les  formes  des  diffé- 
rentes vapeurs  incandescentes,  et  même  permettent  de 
distinguer  les  différentes  couches  d'une  même  vapeur, 
ces  couches  se  distinguant  par  la  largeur  plus  ou  moins 
grande  de  la  même  raie.  C'est  ainsi,  comme  nous  le 
verrons,  que  l'image  obtenue  avec  le  centre  d'une  raie 
n'est  pas  la  même  que  l'image  donnée  par  le  bord 
ombré  de  cette  raie.  On  peut  aussi  enregistrer  les 
variations  de  la  largeur  des  raies,  leur  dissymétrie  et 
les  déplacements  qui  indiquent  les  mouvements  radiaux 
des  vapeurs. 
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Il  est  évident  que  deux  clichés  pris  à  des  intervalles 
de  temps  convenables  renseigneront  sur  les  mouve- 
ments des  masses  de  vapeur  perpendiculairement  au 
rayon  visuel.  On  peut  employer  la  méthode  stéréosco- 
pique  pour  l'examen  de  deux  pareils  clichés.  Dans  ce 
cas,  les  parties  hautes  de  l'atmosphère  solaire  se  dépla- 
çant plus  rapidement  par  le  mouvement  de  rotation  du 
Soleil  que  les  parties  basses,  les  images  des  parties 
élevées  de  l'atmosphère  solaire  seront  plus  déplacées 
dans  les  clichés  successifs,  et,  en  prenant  un  intervalle 
de  temps  convenable,  on  verra  dans  l'appareil  stéréo- 
scopique  les  vapeurs  avec  leur  relief  réel.  On  se  rendra 
compte  notamment  du  caractère  protuhérantiel ,  en 
quelque  sorte,  et  de  l'aspect  de  nuages  des  Jlocciili j,  ces 
taches  brillantes  dues  aux  vapeurs  de  calcium  situées 
au-dessus  des  facules. 

Les  clichés  du  spectrohéliographe  devront  être  exa- 
minés au  double  point  de  vue  de  l'observation 
de  la  position  de  ces  floccuU  sur  le  disque  solaire 
et  de  l'évaluation  de  leurs  surfaces.  Dans  ce  but, 
Haie  a  proposé  l'emploi  d'un  appareil  appelé  Hélio- 
micromètre ,  et  qui  est  destiné  à  obtenir  très  rapide- 
ment la  position  des  facules  sur  le  globe  solaire.  On 
ne  peut  songer,  en  effet,  à  mesurer  ces  positions  par 
la  méthode  employée  pour  les  taches,  qui  serait  beau- 
coup trop  longue  comme  calculs.  L'instrument  se 
compose  de  deux  lunettes  de  quatre  pouces  d'ouver- 
ture placées  parallèlement  côte  à  côte ,  et  munies  d'un 
seul  oculaire  qui  réunit  les  deux  images.  A  lo  mètres 
environ  se  trouvent  deux  miroirs  placés  chacun 
devant  une  des  deux  lunettes,  et  qui  permettent  de  voir 
en  même   temps  et  superposés,  d'une  part  le    cliché 
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étudié,  d'autre  part  une  sphère  portant  des  divisions 
de  longitude  et  de  latitude.  Cette  sphère  peut  être 
placée  dans  une  position  telle,  qu'elle  représente  le 
Soleil  à  l'instant  de  l'observation.  Une  mesure  micro- 
métrique, par  interpolation  entre  les  lignes  de  latitude 
et  de  longitude,  donnera  la  position  exacte  de  la  facule 
ou  de  la  tache. 

L'aire  des  flocculi  est  plus  difficile  à  évaluer;  car. 
lorsqu'ils  sont  petits,  on  ne  les  voit  pas  toujours,  sui- 
vant les  conditions  atmosphériques.  De  plus,  l'aire  des 
flocculi  et  leur  division  en  flocculi  plus  petits  varient 
beaucoup  avec  les  conditions  de  l'expérience.  Plusieurs 
méthodes,  notamment  la  méthode  photométrique,  ont 
été  proposées  pour  évaluer  leur  surface  ou  leur  inten- 
sité par  rapport  au  fond  du  disque. 

Les  fentes.  —  L'étude  des  spectrohéliographes  nous 
amène  à  parler  de  la  construction  des  fentes.  Dans  ces 
instruments,  en  effet,  si  la  première  fente  est  droite,  la 
seconde  doit  être  courbe ,  parce  qu'elle  doit  isoler  une 
raie  spectrale  qui,  avec  les  prismes,  est  toujours  courbe. 
Mais  cette  disposition  a  l'inconvénient  de  donner  une 
image  déformée  du  disque  solaire.  Wadsivorth  a  indi- 
qué une  solution  qui  fournit  des  images  absolument 
rondes,  et  qui  consiste  à  prendre  deux  fentes  courbes, 
chacune  ayant  une  courbure  double  de  celle  qu'elle 
aurait  si  l'autre  était  droite. 

Les  fentes  courbes,  qui  étaient  considérées  autrefois 
comme  difficiles  à  construire,  sont  souvent  employées 
maintenant  en  Astronomie.  On  s'en  sert  notamment 
pendant  les  éclipses,  pour  étudier  séparément  les  diffé- 
rentes couches  sphériques  de  la  chromosphère.  Ces 
fentes  sont  obtenues  par  rodage  de  joues  en  nickel  sur 
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deux  pièces  de  verre,    rodées  elles-mêmes  l'une   sur 
l'autre  et  ayant  la  courbure  voulue. 

Les  fentes  employées  dans  les  spectroscopes  astrono- 
micpies  ordinaires  sont  rectilignes ,  et  par  suite  plus 
faciles  à  construire;  comme  toutes  les  fentes  de  spec- 
troscopes, elles  doivent  comporter  deux  arêtes  vives  et 
non  deux  parties  planes  et  parallèles,  parce  que,  par 
suite  de  la  réflexion  sur  ces  parties  planes,  prendraient 
naissance  dans  le  spectre  des  raies  d'interférence. 
Pour  la  même  raison ,  les  deux  arêtes  doivent  être 
exactement  dans  le  même  plan.  Les  fentes  doivent 
être  faites  en  métal  dur,  acier  ou  platine  iridié,  et 
pour  éviter  d'abîmer  leurs  bords  en  les  poussant  par 
mégarde  l'un  contre  l'autre  avec  la  vis,  on  n'emploie 
généralement  cette  vis  que  pour  ouvrir  la  fente,  un 
ressort  antagoniste  servant  à  la  fermer.  Certaines  fentes 
présentent  la  particularité  d'être  doubles,  c'est-à-dire 
d'être  formées  par  la  superposition  de  deux  fentes  dis- 
tinctes ayant  chacune  sa  vis  de  réglage.  On  peut 
ainsi ,  avec  une  même  source  de  lumière ,  obtenir  en 
même  temps  deux  spectres  juxtaposés  correspondant 
à  deux  largeurs  de  la  fente,  et  par  suite  différents  d'in- 
tensité s'il  s'agit  de  spectres  continus.  Si  l'on  emploie 
une  des  parties  de  la  fente  à  donner  un  spectre  de 
comparaison,  on  pourra  aussi  obtenir  la  même  intensité 
pour  ce  spectre  et  pour  celui  de  la  source  ;  en  général, 
ce  dispositif  sera  très  commode,  tant  pour  le  réglage 
du  spectroscope  que  pour  la  photographie  des  spectres, 
pour  lesquels  on  ne  connaît  jamais  le  temps  de  pose  le 
meilleur.  Les  vis  sont  des  vis  micrométriques  à  pas 
très  fm,  dont  le  déplacement  est  évalué  par  des  tam- 
bours divisés ,   chaque  partie  de  ces  tambours  corres- 

Specti-osonpio  asfroinim.  4 
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pond  à  o"'"',oi  ;  le  nombre  de  tours  entiers  du  tam- 
bour est  enregistré  par  une  petite  échelle  divisée. 

Lorsqu'on  change  la  largeur  de  la  fente,  le  centre 
de  son  ouverture  se  déplace ,  ce  qui  peut  avoir  des 
inconvénients  pour  la  mesure  des  positions  des  raies; 
aussi  a-t-on  imaginé  des  dispositifs  où  les  deux 
mâchoires  se  déplacent  simultanément  dans  deux  direc- 
tions opposées,  de  manière  que  le  centre  de  l'ouver- 
ture reste  fixe.  Secchi ,  dans  son  spectroscope  à  protu- 
bérances, s'est  servi  du  dispositif  suivant  :  La  fente 
forme  un  angle  de  45°  avec  la  vis;  l'une  de  ses 
mâchoires  est  mise  en  mouvement  directement  par  la 
vis,  et  l'autre  prend  un  mouvement  symétrique  au 
moyen  d'un  levier.  Deux  ressorts  demi -circulaires 
tendent  à  refermer  la  fente. 

Un  autre  système  a  été  exécuté  par  Broiuning  dans 
le  même  but.  Il  a  l'avantage  de  ne  nécessiter  qu'un 
mouvement  de  rotation  pour  ouvrir  et  fermer  la  fente, 
mais  son  ajustement  exact  est  très  difficile  à  obtenir. 
Chaque  mâchoire  porte  une  tige  perpendiculaire  à  son 
plan,  qui  s'engage  dans  une  rainure -spirale  tracée 
dans  un  disque  parallèle  au  plan  de  la  fente.  Un  mou- 
vement de  rotation  de  ce  disque  suffit  à  fermer  ou  à 
ouvrir  la  fente  dont  le  centre  reste  toujours  fixe. 

i8.  Le  prisme-objectif.  —  II  nous  reste  à  parler 
d'un  type  d'instrument  qui  ne  rentre  dans  aucune  des 
catégories  que  nous  avons  étudiées,  car  il  n'est  j^as 
formé  par  la  combinaison  d'un  spectroscope  et  d'une 
lentille  collectrice.  Les  instruments  de  ce  genre,  beau- 
coup plus  simples  que  tous  ceux  dont  nous  avons  parlé, 
consistent  simplement  dans  la  réunion  d'un  prisme  et 
d'un  objectif  astronomique ,  d'où  leur  nom  de  prisme- 
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objectif.  Lorsqu'on  les  emploie  à  la  photographie  des 
spectres,  ils  pourraient  prendre  le  nom  de  chambre  à 
prismes  ou  chambre  prismatique ,  pour  traduire  le  mot 
prismatic  caméra  dont  se  servent  les  Anglais. 

Nous  avons  déjà  fait  remarquer  que ,  dans  un  spec- 
troscope  astronomique,  le  système  optique  formé  par 
l'objectif  et  la  lentille  du  collimateur  constitue  une 
véritable  lunette  astronomique  dont  le  but  est  d'agran- 
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dir  le  diamètre  apparent  de  l'astre  observé ,  mais  sur- 
tout d'en  donner  une  image  focale  réelle  où  l'on  puisse 
découper,  au  moyen  de  la  fente ,  une  ligne  lumineuse 
qui  se  prête  à  l'analyse  spectrale.  Quand  la  source 
lumineuse  a  déjà  par  elle-même  une  forme  qui  se 
prête  à  l'analyse  spectrale,  ce  dispositif  devient  inutile. 
On  peut  le  supprimer  et  avoir  un  spectre  net  en  se 
servant  simplement  des  prismes  et  de  la  lunette 
d'observation  ou,  s'il  s'agit  d'un  spectrographe,  des 
prismes  et  de  la  chambre  photographique.  Le  prisme 
objectif  et  la  chambre  à  prismes  constituent  donc  un 
spectroscope    ou  un  spectrographe  dont  on    a   enlevé 
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le  collimateur,  parce  que  la  source  se  trouvant  à  l'in- 
fîui  et  ayant  une  forme  se  prêtant  à  l'analyse  par  le 
prisme,  cette  partie  de  l'instrument  est  devenue  inutile. 
Tel  est  le  cas,  quand  la  source  lumineuse  se  réduit  à 
un  point  quel  que  soit  le  système  d'agrandissement 
employé,  comme  cela  a  lieu  pour  les  étoiles,  ou  bien 
quand  cette  source  a  déjà  la  forme  d'une  ligne  ou 
d'un  croissant  mince,  comme  la  couche  renversante  au 
moment  du  second  ou  du  troisième  contact  d'une 
éclipse  totale.  On  peut  aussi  supprimer  le  collimateur 
quand  la  source  lumineuse  placée  à  l'infini  n'émet  que 
des  radiations  monochromatiques  distinctes  et  pré- 
sente une  forme  simple ,  ou  bien  quand  elle  est  suffi- 
samment petite  pour  que  les  images  données  par 
chaque  radiation  simple  ne  chevauchent  pas  les  unes 
sur  les  autres.  Par  exemple,  l'anneau  que  forme  la 
partie  basse  de  la  couronne  dans  une  éclipse  totale 
donnera,  dans  le  prisme -objectif,  une  série  d'images 
annulaires  et  monochromatiques  correspondant  aux 
diverses  radiations  du  spectre  de  ligne  de  la  couronne 
(Voy.  fig.  i8);  de  même  une  comète  donnera  autant 
d'images  distinctes  et  séparées  qu'il  y  a  de  radiations 
simples  dans  son  spectre.  Il  peut  arriver  que  la  source 
ait  une  forme  convenable  pour  l'analyse  spectrale , 
mais  qu'elle  ait  un  diamètre  apparent  trop  petit.  Dans 
ce  cas,  on  pourra  se  servir  du  système  optique  formé 
par  un  objectif  astronomique  et  par  la  lentille  du  col- 
limateur comme  système  d'agrandissement;  mais 
alors  la  fente  étant  inutile,  on  pourra  la  supprimer  ou, 
ce  qui  revient  au  même,  l'ouvrir  largement;  c'est  exacte- 
ment le  procédé  que  nous  avons  vu  em])loyer  pour 
l'observation   visuelle  des   protubérances.   Ce  dispositif 


LE   PRISME- OBJECTIF 


113 


est  très  employé   pour  l'observation  des   éclipses .  car 
il  permet  soit  d'utiliser  la  propriété  de  la  couche  ren- 
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versante  d'avoir  la  forme  d'un   croissant  mince  et  de 
photographier  son  spectre  sans  fente,  soit  au  contraire 
de  se  servir  d'une  fente  pour  isoler  les  différentes  par- 
ties  de   ce   croissant,   notamment   d'une 
fente    courbe    épousant    exactement    le  / 

bord  du  disque  solaire,  comme  l'a  fait  / 

M.  Donitch. 

La  figure  i9  montre  la  marche  des 
rayons  dans  un  prisme -objectif  simple. 
Les  rayons  rouges  émis  par  une  étoile, 
par  exemple ,  sont  déviés  par  leur  pas- 
sage dans  le  prisme  et  viennent  former 
une  image  rouge  de  l'étoile  en  /■  ;  les 
rayons  violets  sont  plus  déviés  et 
donnent  leur  image  en  v;  nous  sup- 
posons que  le  prisme  a  été  disposé  de 
manière  que  les  rayons  moyens  du 
spectre  donnent  une  image  sur  l'axe 
optique.  Il  est  évident  que,  pour  avoir  un  spectre  situé 
entièrement  dans  le-  plan  focal,  il  faudrait  que  l'achro- 
matisme de  l'objectif  soit  parfait.  En  réalité,  si  l'on  tient 
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compte  du  fait  que  cet  achromatisme  n'est  obtenu  que 
pour  un  petit  nombre  de  radiations,  les  rayons  des  diverses 
couleurs  n'auront  pas  la  même  distance  focale,  et  par 
suite  le  spectre  sera  situé  sur  une  surface  courbe  dont 
on  ne  peut  prévoir  la  forme  que  si  l'on  connaît  exac- 
tement la  construction  de  l'objectif.  Tout  ^  ce  que 
nous  avons  dit  sur  la  photographie  des  spectres  dans 
les  spectro graphes,  s'applique  ici  au  cas  de  la  chambre 
à  prisme.  On  pourra,  comme  nous  l'avons  vu,  se 
servir  de  châssis  à  inclinaison  variable  pour  les  diffé- 
rentes parties  du  spectre  ou  de  surfaces  hyperboliques 
épousant  ]a  ligne  focale  et  portant  des  pellicules  pho- 
tographiques. On  emploiera  aussi  parfois  des  objectifs 
non  achromatiques. 

La  dispersion  du  prisme  dépend,  pour  un  même 
verre,  de  son  angle  réfringent.  Le  prisme -objectif 
(nous  ne  parlons  pas  de  la  chambre  à  prisme)  étant 
employé  généralement  sur  des  instruments  de  grandes 
dimensions ,  la  dispersion  peut  être  très  faible ,  sans 
que  pour  cela  les  dimensions  du  spectre  deviennent 
trop  petites.  De  plus,  la  dispersion  doit  être  faible 
si  l'on  observe  des  spectres  stellaires  pour  ne  pas  trop 
perdre  d'intensité.  Le  prisme-objectif  a  donc  générale- 
ment un  angle  réfringent  petit.  Pour  la  chambre  à 
prisme ,  au  contraire ,  on  s'en  sert  surtout  pour  les 
observations  d'éclipsés  et,  j^ar  suite  des  difficultés  de 
transport  et  d'installation,  sa  longueur  focale  est  plus 
courte;  de  plus,  on  n'a  plus  à  faire  à  des  étoiles,  mais  à 
des  sources  lumineuses  assez  intenses  ;  aussi  se  sert-on  de 
prismes  plus  dispersifs  ou  même  d'une  série  de  prismes. 

Pour  utiliser  complètement  l'ouverture  de  l'objectif 
employé,  il  faut  que  le  prisme  ait  des  dimensions  au 
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moins  aussi  grandes,  et  c'est  une  des  causes  pour 
lesquelles  le  prisme-objectif  est  de  moins  en  moins 
employé  pour  les  observations  stellaires.  On  sait*^  en 
effet,  qu'il  est  aussi  difficile  d'obtenir  une  surface  en 
verre  absolument  plane  qu'une  surface  sphérique  de 
mêmes  dimensions. 

Nous  avons  vu  que  la  longueur  du  spectre,  dans  le 
plan  focal  du  prisme -objectif,  peut  être  assez  grande, 
même  avec  un  angle  réfringent  petit.  Il  n'en  résulte 
pas  pourtant  que  le  pouvoir  séparateur  de  l'instrument 
soit  considérable,  car  ce  pouvoir  séparateur  dépend 
du  diamètre  angulaire  de  la  source  lumineuse,  ou  plus 
exactement  du  diamètre  de  son  image  focale.  Le  cal- 
cul de  la  longueur  du  spectre  obtenu  avec  un  prisme- 
objectif  est  très  simple.  Suj^posons,  par  exemple,  que 
l'angle  du  prisme  ne  soit  que  de  1 2°,  et  que  la  différence 
des  indices  pour  les  raies  G  et  G  soit  o,o3  ,  ce  qui  a  lieu 
pour  le  flint-glass;  supposons,  de  plus,  que  la  longueur 
focale  de  la  lunette  soit  de  3  mètres.  Le  prisme  étant 
placé  au  minimum  de  déviation  pour  la  région  moyenne 
du  spectre  (/i=i,65),  la  déviation  vaudra  7°48'  et  la 
dispersion  entre  G  et  G  sera  de  22'.  Avec  la  distance  focale 
choisie,  cet  angle  correspondra  à  une  longueur  du  spectre 
de  iQ'""'  entre  les  raies  G  et  G,  ce  qui  est  bien  suffisant 
pour  le  photographier  ou  pour  l'observer  facilement 
avec  un  oculaire  assez  faible.  Mais,  pour  ce  qui  est  du 
pouvoir  séparateur ,  il  dépend  du  diamètre  angulaire  a 
de  l'image  focale  de  la  source.  Dans  le  cas  des  étoiles, 
nous  avons  vu  que  ce  diamètre  valait  : 

n\    I 

R   désignant   le   rayon    de  l'objectif,   n   une    certaine 
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constante,  >.  la  longueur  d'oncle.  Or  a.  n'est  pas  infé- 
rieur à  i"  pour  un  diamètre  de  20  centimètres  de 
l'objectif;  en(;ore  cette  valeur  ne  s'appliquerait -elle 
qu'à  un  objectif  absolument  parfait  et  à  des  images 
excellentes.    La   dispersion  entre  G    et  (r   valant  dans 

1  /•  Il 

notre    exemple    22  .    on    voit   cme    a    vaut      >,         de 
^  ^  1020 

cette  valeur,  soit  environ  1,71). A,  ou  le  tiers  de  la  dis- 
tance qui  existe  entre  les  deux  raies  jaunes  du  Sodium. 
Le  pouvoir  séparateur  d'un  pareil  prisme -objectif 
sera  donc  très  faible.  De  plus,  l'objectif  ne  sera  pas 
])arfait  et  les  images  ne  présenteront  pas  un  disque 
i:entral  et  des  anneaux  absolument  nets  et  stables. 
Le  pouvoir  séparateur  du  prisme- objectif  sera  donc 
toujours  de  beaucoup  inférieur  à  sa  valeur  théorique. 
Dans  le  cas  de  la  couche  renversante  ou  de  la  couronne 
solaire^  le  pouvoir  séparateur  sera  encore  bien  plus 
faible,  et  il  sera  facile  de  le  calculer  d'après  le  dia- 
mètre apparent  des  sources  lumineuses. 

Le  spectre  produit  par  le  prisme-objectif  est  linéaire 
dans  le  cas  des  étoiles  ;  il  faudra  donc ,  pour  y  distin- 
guer des  raies ,  l'élargir  au  moyen  d'une  lentille  cylin- 
drique, comme  nous  l'avons  vu  en  parlant  des  spec- 
troscopes  oculaires.  On  pourrait  placer  la  lentille 
cylindrique  entre  l'objectif  et  son  foyer,  de  manière  à 
ce  que  ses  génératrices  soient  perpendiculaires  à  l'arête 
du  prisme  ;  mais  cette  disposition  a  l'inconvénient  que 
les  défauts  de  la  lentille  cylindrique  produisent  des 
défauts  correspondants  de  l'image  focale,  et  que  ces 
irrégularités  sont  augmentées  ensuite  par  le  grossisse- 
ment de  l'oculaire.  Il  vaudra  donc  mieux  placer  la 
lentille  cylindrique  entre  l'œil  et   l'oculaire;   dans  ce 


LÉ  PRISME -OBJECTIF  II7 

cas,  il  faut  mettre  les  génératrices  de  la  lentille  paral- 
lèles à  la  longueur  du  spectre.  Comme  la  lumière  des 
spectres  stellaires  est  toujours  très  faible,  il  faudra  élar- 
gir le  spectre  aussi  peu  que  possible,  c'est-à-dire  juste 
assez  pour  que  l'on  puisse  y  distinguer  les  raies  trans- 
versales. On  devra  donc  avoir,  suivant  le  cas,  des 
lentilles  cylindriques  de  courbures  différentes. 

S'il  s'agit  de  photographier  le  spectre,  il  vaudra 
mieux  ne  pas  se  servir  de  lentille  cylindrique  pour 
l'élargir  ;  il  suffit,  en  effet,  de  déplacer  légèrement  ce 
spectre  linéaire  pendant  la  pose  pour  obtenir  le  même 
résultat.  On  pourra  s'arranger,  par  exemple,  de  manière 
à  ce  que  le  spectre  soit  perpendiculaire  à  la  direction  du 
mouvement  diurne  ;  un  changement  convenable  dans 
la  vitesse  du  mouvement  d'horlogerie  produira  un 
déplacement  lent  et  continu  de  ce  spectre  sur  la  plaque 
photographique  perpendiculairement  à  sa  longueur,  et 
par  suite  permettra  d'observer  les  raies  sur  le  cliché 
obtenu.  Ce  système  est  employé  fréquemment,  et  l'on 
enregistre  ainsi  d'un  seul  coup  les  spectres  de  toutes 
les  étoiles  contenues  dans  le  champ  de  la  lunette. 

Le  prisme-objectif,  comme  tous  les  prismes,  doit 
être  placé  dans  la  position  du  minimum  de  déviation, 
et  même,  si  la  dispersion  est  forte,  dans  la  position 
correspondant  à  la  partie  du  spectre  étudiée  ;  le  prispie 
doit  donc  être  fixé  devant  l'objectif  de  façon  à  pouvoir 
tourner  autour  d'un  axe  parallèle  à  son  arête.  Dans  ce 
cas,  la  déviation  sera  différente  pour  chaque  partie  du 
spectre. 

Cette  déviation  est  le  grand  inconvénient  du  prisme- 
objectif,  puisqu'elle  force  à  diriger  la  lunette  dans  une 
direction  assez  éloignée   de   celle  de  l'étoile  observée. 
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L'angle  de  déviation  est  trop  grand  pour  qu'on  puisse 
le  corriger  en  modifiant  la  position  du  viseur  ;  on 
devra  donc  tenir  compte  de  cet  angle  dans  le  calage 
même  de  la  lunette,  c'est-à-dire  disposer  l'arête  du 
prisme  parallèlement  au  mouvement  diurne,  ou,  au 
contraire,  perpendiculairement  à  cette  direction,  de 
manière  à  n'avoir  à  modifier  que  le  calage  en  décli- 
naison ou  en  ascension  droite.  Le  mieux  sera  évi- 
demment de  ne  changer  que  le  calage  en  déclinai- 
son. 

Secclii  avait  disposé  à  côté  du  prisme,  qui  ne  cou- 
vrait que  la  partie  centrale  de  l'objectif,  un  petit 
prisme  achromatique  placé  également  devant  l'ob- 
jectif. Ce  prisme  avait  une  déviation  égale  à  la 
déviation  chromatique  moyenne  du  prisme  principal, 
de  telle  sorte  qu'il  servait  de  viseur  pour  amener 
l'étoile  cherchée  au  centre  du  champ.  L'emploi  d'un 
prisme  de  diamètre  plus  petit  que  celui  de  l'objectif 
avait  d'ailleurs  le  défaut  capital  de  diminuer  la  clarté 
de  l'instrument.  Il  est  facile  de  se  rendre  compte  que 
si  l'on  ne  diminue  pas  ainsi  l'ouverture  de  la  lunette, 
le  prisme- objectif  donne  plus  de  lumière  qu'aucun 
autre  appareil  spectral  monté  sur  cette  lunette,  à  dis- 
persion égale. 

Les  difficultés  que  l'on  rencontre  pour  le  calage 
d'une  lunette  munie  d'un  prisme-objectif  devaient  ame- 
ner à  essayer  l'emploi  des  prismes  à  vision  directe. 
Mais  on  sait  que  dans  ces  prismes  l'angle  réfringent  doit 
être  bien  plus  considérable  que  dans  les  prismes  ordi- 
naires ;  par  suite,  on  aurait  dû  employer  des  morceaux  de 
verre  de  dimensions  considérables  et  très  coûteux  à  tra- 
vailler. De  plus,  le  poids  de  l'appareil,  déjà  très  gênant 


LE  PRISME-OBJECTIF  119 

quand  il  s'agit  d'un  simple  prisme  mince ,  aurait  rendu 
l'emploi  de  ce  système  complètement  impraticable  sur 
des  instruments  de  grandes  dimensions. 

Dans  le  cas  de  la  chambre  à  prisme,  comme  nous 
l'avons  dit,  la  déviation  est  généralement  plus  considé- 
rable parce  qu'on  emploie  surtout  cet  instrument  pour 
l'observation  de  spectres  brillants,  comme  le  spectre- 
éclair.  Aussi  est-on  obligé  de  disposer  en  avant  des 
prismes  une  petite  lunette  formant  viseur  et  dont  l'axe 
optique  est  parallèle  à  la  direction  des  rayons  incidents. 
Cette  lunette  permettra,  par  exemple,  d'amener  au  centre 
de  la  plaque  le  croissant  chromosphérique  visible  au 
commencement  ou  à  la  fin  de  la  totalité  ;  elle  servira 
aussi  à  tourner  tout  l'appareil  autour  de  l'axe  optique 
du  viseur,  pour  rendre  l'arête  du  prisme  parallèle  à  la 
droite  qui  joint  les  cornes  de  ce  croissant. 

La  lunette-viseur  a  de  plus  l'avantage  de  permettre 
d'obtenir  des  spectres  de  comparaison,  et  par  suite  de 
mesurer  les  longueurs  d'onde,  au  moins  grossièrement. 
Il  suffit  pour  cela  de  maintenir  pendant  la  pose  le  crois- 
sant chromosphérique  ou  la  tête  de  la  comète  sous  le 
fd  du  réticule,  et  d'encadrer  le  spectre  entre  deux 
spectres  de  comparaison  obtenus  en  plaçant  de  même 
une  étoile  brillante  sous  le  fd  du  réticule. 

Pour  éviter  l'entrée  dans  l'instrument  de  la  lumière 
diffuse  venant  des  autres  points  du  ciel,  on  a  l'habitude 
de  placer  aussi  avant  les  prismes  un  tube  sans  lentilles 
que  traversent  les  rayons  incidents  ;  c'est  sur  ce  tube 
que  sera  montée  la  lunette  qui  sert  de  viseur  (fig.  20). 

La  mise  au  point,  dans  l'emploi  du  prisme-objectif, 
ne  présente  pas  de  difficultés  ;  il  suffira  de  déplacer 
l'oculaire  jusqu'à    ce  que  le  spectre  linéaire   paraisse 
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le  plus  mince  possible,  l'adjonction  de  la  lentille  cylin- 
drique entre  l'œil  et  l'oculaire  ne  changera  rien  à  la 
mise  au  point.  Théoriquement,  la  distance  focale  de 
l'objectif  ne  serait  pas  changée  par  le  fait  que  les  rayons 
ont  traversé  le  prisme,  abstraction  faite,  bien  entendu, 

des  défauts  d'achromatisme 

n     de  l'objectif.   En  pratique, 

les  faces  du  prisme  ne  seront 

jamais  absolument  planes; 

===™        aussi  ne  devra-t-on  pas  se 

contenter,   pour  photogra- 

'''I  phier  le  spectre,  de  mettre 

simplement    la    plaque   au 
foyer  de  la  lentille.  Il  fau- 
dra faire  des  plaques  d'essai . 
Fig.  20.  en  se  servant,  par  exemple, 

d'une  étoile  brillante  ,  pour 
déterminer  la  distance  focale,  et.  dans  le  cas  d'un 
achromatisme  imparfait  ou  de  l'emploi  d'une  lentille 
simple,  l'inclinaison  à  donner  à  la  plaque. 

Le  principe  des  appareils  dont  nous  venons  de  par- 
ler a  été  de  beaucoup  le  premier  employé  en  Astro- 
nomie. C'est  en  i823,  en  effet,  que  Fraimhofer  a  fait  ses 
premières  recherches  sur  les  spectres  des  étoiles  au 
moyen  d'un  prisme -objectif.  Il  employait  un  prisme 
de  Go"  monté  sur  un  petit  théodolite  de  3  centimètres 
d'ouverture.  Plus  tard,  on  reconnut  la  nécessité  d'em- 
ployer des  angles  réfringents  beaucoup  plus  faibles,  et 
c'est  avec  un  prisme  de  12°  que  Secchi  fit  la  plus  grande 
partie  de  ses  travaux.  Pickering  s'est  servi  de  prismes  de 
i5°  et,  pour  obtenir  plus  de  dispersion,  il  plaçait  au 
besoin  plusieurs  de  ces  prismes  à  la  fois  devant  l'objectif. 
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La  chambre  à  prisme  a  été  très  employée  depuis 
qu'on  l'a  appliquée  à  la  photographie  du  spectre -éclair, 
comme  nous  le  verrons  plus  loin.  Le  modèle  correspon- 
dant à  la  fig,  2  1  a  été  employée  par  Shackleton,  à  la 
Nouvelle-Zemble,  en  i896. 

Combinaisons  du  prisme  objectif  et  du  specfroscope . 
—  Dirigeons  une  lunette  munie  d'un  prisme -objectif 
vers  le  soleil,  nous  obtiendrons  dans  son  plan  focal  un 
spectre    impur,  c'est-à-dire   formé    par  des   images  de 


Fier.  21. 


toutes  les  couleurs  du  soleil,  qui  chevauchent  les  unes  sur 
les  autres.  On  sait  que  Ne^vton  fut  le  premier  à  observer 
un  pareil  spectre.  Il  recevait  sur  un  prisme  de  cristal, 
dans  une  chambre  obscure,  le  mince  faisceau  de 
lumière  transmis  par  un  trou  percé  dans  le  volet,  et 
découvrit  ainsi,  en  i668,  que  l'image  ronde  et  blanche 
du  soleil  était  transformée,  par  l'effet  du  prisme,  en 
une  bande  colorée  arrondie  à  ses  deux  extrémités. 

D'après  les  propriétés  du  prisme-objectif,  les  protu- 
bérances ou,  en  général,  les  vapeurs  incandescentes  de 
l'atmosphère  solaire  ne  donneront  qu'un  petit  nombre 
d'images  correspondant  aux  longueurs  d'onde  des  raies 
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brillantes  de  leurs  spectres.  Par  exemple,  on  aura  dans 
le  spectre  impur  une  image  rouge  de  la  chromosphère 
projetée  sur  le  disque  et  des  protubérances  ;  mais  cette 
image,  correspondant  à  la  raie  C^  sera  noyée  en 
quelque  sorte  au  milieu  du  spectre  continu.  Pourtant 
la  différence  d'éclat  entre  cette  image  et  le  fond  lumi- 
neux qui  empêche  de  la  distinguer  sera  déjà  moins 
grande  que  celle  qui  existe  entre  la  chromosphère  et  le 
disque  de  la  photosphère,  puisque,  sur  l'image  rouge, 
ne  seront  superposées  que  les  images  correspondant  à 
une  portion  du  spectre  continu ,  et  non  celles  de  toutes 
les  couleurs. 

Plaçons  maintenant  un  spectroscope  dans  le  prolon- 
gement de  l'axe  optique,  de  manière  que  sa  fente 
se  trouve  dans  le  plan  focal  et  soit  parallèle  à  l'arête  du 
prisme-objectif,  c'est-à-dire  perpendiculaire  à  la  lon- 
gueur du  spectre  impur.  Il  est  facile  de  se  rendre 
compte  (la  remarque  en  a  été  faite  par  Secchi  et 
l'explication  donnée  par  Camphaiisen)  qu'on  verra 
dans  le  champ  de  la  lunette  du  spectroscope  non 
pas  un  spectre,  mais  une  image  ovale  du  Soleil,  com- 
prenant ses  taches,  etc.,  et  découpée  en  quelque  sorte 
dans  ce  spectre.  Ce  fait  tient  à  ce  que  les  images  chro- 
matiques de  la  fente  correspondent  chacune  à  la  sec- 
tion faite  par  cette  fente  dans  l'image  ronde  et  mono- 
chromatique de  même  longueur  d'onde  du  Soleil.  Ces 
images  de  la  fente  deviennent  donc  de  plus  en  plus 
petites  quand  la  longueur  d'onde  est  plus  grande,  ou, 
au  contraire,  plus  petite  que  la  longueur  d'onde 
moyenne.  On  aura  donc  une  image  ovale,  ou  ronde  si 
les  dispersions  sont  bien  choisies,  qui  s'étendra,  par 
exemple,    de    la    partie    rouge    à    la   partie   verte   du 
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spectre,  si  la  fente,  clans  le  spectre  impur,  ne  traverse 
que  les  images  solaires  correspondant  aux  longueurs 
d'onde  comprises  entre  ces  deux  couleurs. 

Supposons  maintenant  que,  dans  le  spectre  impur, 
la  fente  traverse  l'image  monocliromatique  du  Soleil 
correspondant,  par  exemple,  à  la  raie  G  :  on  verra  dans 
le  spectroscope ,  à  la  place  correspondant  à  cette  raie, 
une  image  rouge  des  protubérances,  exactement 
comme  cela  a  lieu  dans  le  spectroscope  à  protubé- 
rances. L'appareil  n'est,  en  effet,  qu'un  spectroscope  à 
protubérances  appliqué  à  l'image  rouge  des  protubé- 
rances qui  existe  dans  le  spectre  impur.  Déplaçons  la 
fente  sur  cette  image,  nous  apercevrons  successivement 
les  protubérances  tout  autour  de  l'image  ovale  du 
Soleil. 

Dans  le  même  ordre  d'idées,  nous  avons  indiqué 
l'emploi  de  la  combinaison  du  prisme -objectif  et  du 
spectrohéliographe.  Dans  ce  cas,  l'adjonction  d'un 
prisme-objectif  a  un  intérêt  pratique.  En  effet,  ce  dis- 
positif diminue  le  rapport  des  éclats  de  la  photosphère 
et  de  l'image  de  la  chromosphère  balayée  par  la  pre- 
mière fente.  Cet  instrument  diminuerait  donc  l'in- 
fluence de  la  lumière  diffuse. 

On  peut  se  rendre  compte  qu'il  serait  inférieur  au 
spectrohéliographe  à  trois  fentes  pour  la  suppression 
de  la  lumière  diffuse ,  mais  qu'il  aurait  l'avantage  de  ne 
présenter  qu'une  pièce  optique  de  plus  que  le  spectro- 
héliographe, au  lieu  de  trois,  et  pas  de  fente  supplé- 
mentaire. 

M,  Deslandres  a  indiqué  récemment  un  curieux 
emploi  de  la  combinaison  du  prisme -objectif  et  du 
spectrographe   pour   obtenir    une   photographie    d'une 
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comète,  uniquement  avec  la  kmiièie  des  particviles, 
c'est-à-dire  avec  la  lumière  polychrome,  et  en  suppri- 
mant les  radiations  monochromatiques  de  la  partie 
gazeuse  de  l'astre.  Ce  procédé,  qui  remplit  le  même 
but  que  les  écrans  colorés  dont  nous  avons  parlé,  est 
basé  sur  la  propriété  du  spectrographe  symétrique  à 
trois  fentes,  déjà  utilisée  j^our  le  spectrographe  poly- 
chrome. Un  prisme- objectif  donne  un  spectre  de  la 
comète  où  on  intercepte  par  des  écrans  les  images 
monochromatiques,  de  manière  à  ne  laisser  passer  que 
la  partie  continue.  Puis  les  rayons  traversent  un  sys- 
tème de  prismes  et  de  lentilles  symétriques,  et  viennent 
se  rejoindre  en  donnant  sur  la  plaque  une  image  de  la 
comète,  d'où  sont  exclues  les  radiations  monochroma- 
tiques. 
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CHAPITRE  IV 


MESURES    ET    ETALONS    DE    LO^fGLEURS    D  ONDE, 
RÉSEAUX. 


Nous  arrivons  maintenant  au  problème  principal  de 
l'astrospectroscopie,  c'est-à-dire  à  la  détermination 
de  la  valeur  des  longueurs  d'onde.  Nous  aurons  donc  à 
parler  des  réseaux  et  des  spectroscopes  interférentiels, 
et  cela  d'ailleurs  très  brièvement;  car,  bien  que  ces 
instruments  aient  été  surtout  appliqués  à  l'étude  du 
spectre  solaire,  dont  les  lignes  avaient  d'abord  été  prises 
pour  étalons,  ce  sujet  se  ra2:>porte  maintenant  bien  plus 
à  la  physique  qu'à  l'astrospectroscopie.  Mais,  aupara- 
vant, nous  allons  étudier  les  méthodes  différentielles 
qui  servent  le  plus  souvent  en  Astronomie  à  rapporter 
les  raies  du  spectre  à  d'autres  dont  on  connaît  les  lon- 
gueurs d'onde.  Ces  méthodes  peuvent  se  séparer  en 
deux  groupes  principaux  : 

1"  Connaissant  les  longueurs  d'onde  d'une  ou  de 
plusieurs  raies  du  spectre  étudié,  calculer  par  interpo- 
lation celles  des  raies  inconnues.  Cette  première 
méthode  s'appliquera,  par  exemple,  aux  spectres  de  la 
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chromosphère  ou  cki  spectre -éclair  dans  l'observation 
des  écHpses  totales  ;  car  on  reconnaîtra  facilement  dans 
ces  spectres,  et  sans  doute  possible,  les  raies  de  l'hydro- 
gène et  les  raies  H  et  K  du  calcium. 

2"  Comparer  les  positions  des  raies  du  sj)ectre  étudié 
à  celles  d'un  spectre  auxiliaire  connu.  C'est  ce  procédé 
qu'on  emploie  notamment  pour  apprécier  les  petits 
déplacements  des  raies  stellaires  par  rapport  aux  raies 
d'un  tube  de  Geissler  à  hydrogène,  ou  par  rapport  aux 
mies  du  fer,  dans  le  cas  de  déplacements  dus  à  l'effet 
du  principe  de  Doppler-Fizeau. 

Ces  deux  méthodes  s'appuient  sur  la  mesure  des 
positions  des  raies  dans  le  spectre,  c'est-à-dire  sur  la 
comparaison  des  distances  des  raies  connues  et  incon- 
nues. Ces  mesures  s'effectuent  au  moyen  d'un  micro- 
mètre filaire ,  dans  le  cas  de  l'observation  visuelle,  et 
d'une  machine  à  mesurer,  quand  il  s'agit  d'un  cliché 
photographique.  L'emploi  d'une  échelle  divisée  bril- 
lante au  lieu  du  micromètre  fdaire,  bien  que  remplis- 
sant le  même  but,  est  abandonné  en  Astronomie,  parce 
qu'il  ne  se  prête  pas  à  des  mesures  assez  exactes.  Enfin 
nous  citerons  pour  mémoire  les  micromètres  à  demi- 
lentilles  ou  à  double  image,  qui  peuvent  être  employés 
au  même  usage. 

t9.  Formules  d'interpolation.  —  Nous  avons 
vu,  dans  le  premier  chapitre,  que  les  rayons  de  diffé- 
rentes longueurs  d'onde  sont  inégalement  déviés  par  le 
prisme,  c'est-à-dire  que  l'indice  de  réfraction  de  la 
substance  du  prisme  est  différent  pour  les  différentes 
longueurs  d'onde.  On  peut  donc  dire  que  l'indice  est 
fonction  de  la  longueur  d'onde.  Cette  fonction  est 
d'ailleurs  uniformément  croissante  quand  la  longueur 


128     MESURES   ET  ÉTALONS   DE  LONGUEURS   D'ONDE.   RÉSEAUX 

d'onde  décroît,  si  l'on  prend,  comme  cela  a  toujours 
lieu,  une  substance  ne  présentant  pas  la  dispersion 
anomale.  D'autre  part  ,  la  distance  d'une  raie  à  un 
point  fixe  du  spectre  est  une  fonction  de  l'indice, 
et  par  suite  une  fonction  de  la  longueur  d'onde.  Pour 
connaître  cette  fonction,  on  devra  connaître  : 

I"  La  relation  qui  lie  la  distance  à  l'indice  de  réfrac- 
tion ; 

2"  Celle  qui  lie  l'indice  à  la  longueur  d'onde. 

La  première  relation  est  d'ordre  purement  géomé- 
trique et  est  donnée  immédiatement  par  les  formules 
du  prisme.  La  seconde  est  à  la  fois  une  question  de 
physique  expérimentale  et  de  physique  théorique; 
cette  relation  dépend  de  la  nature  du  corps  réfringent, 
et  il  existe  un  grand  nombre  de  formules  permettant 
d'exprimer .  avec  plus  ou  moins  d'exactitude ,  l'indice 
de  réfraction  en  fonction  de  la  longueur  d'onde  et  de 
certains  coefficients  que  l'on  doit  déterminer  expérimen- 
talement. En  fait,  si  les  raies  à  mesurer  ne  sont  pas 
trop  éloignées,  et  ce  sera  toujours  le  cas  quand  on 
emploiera  les  méthodes  différentielles,  on  ne  cherchera 
pas  à  connaître  la  fonction  compliquée  qui  lie  la  dévia- 
tion à  la  longueur  d'onde;  on  supposera  que,  dans  le 
voisinage  du  point  considéré,  cette  fonction  est  simple, 
c'est-à-dire  que  l'on  confondra,  suivant  le  cas,  la 
courbe  avec  sa  tangente ,  son  cercle  osculateur  ou  une 
conique  osculatrice. 

Par  exemple,  suivant  la  formule  de  Cornu ^ ,  on 
admettra  que  la  courbe  qui  représente  la  déviation  D 
en  fonction  de  \  est  sensiblement  une  hyperbole  équi- 

1  Voir  G.  Salet,  Traité  de  spectroscopie ,  p.  75. 
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latère,  dont  les  asymptotes  sont  parallèles  aux  axes  de 
coordonnées;  on  posera  donc  : 

(D  — Do)(X  — Xo)  =  cS 

el,  pour  obtenir  les  coefficients  Do,  Xo,  c,  on  rempla- 
cera successivement  D  et  X  par  trois  couples  de  valeurs 
correspondantes  connues  ;  on  aura  ainsi  trois  équations 
à  trois  inconnues  faciles  à  résoudre. 

Cette    formule    dérive    de    la    formule    plus    exacte 
donnée  par  Hartmann  ^  : 

(/l  — »„)(X  — A,,)«=--C?, 

qui  lie  non  plus  la  déviation,  mais  l'indice  de  réfrac- 
tion n  à  la  longueur  d'onde.  Dans  le  cas  du  verre,  on 
a  :  a  =1,2;  on  peut  donc  l'égaler  sensiblement  à 
l'unité.  De  plus,  si  on  suppose  que  le  prisme  est  mis, 
pour  chaque  couleur,  au  minimum  de  déviation,  la 
déviation  est  égale  évidemment,  à  une  constante  près, 
au  double  de  l'angle  d'incidence.  D'autre  part,  le  sinus 
de  l'angle  d'incidence  est  proportionnel  à  n,  puisque 
l'angle  de  réfraction  dans  le  prisme  est  constant  ;  par 
suite,  dans  la  mesure  où  l'on  peut  confondre  la  valeur 
de  l'arc  avec  celle  de  son  sinus ,  on  peut  changer  dans 
la  formule  n  en  D,  on  retombe  alors  sur  la  formule 
de  Cornu.  Si  le  prisme  n'est  au  minimum  de  dévia- 
tion que  pour  une  des  raies  voisines  mesurées,  la  dévia- 
tion, restant  toujours  très  proche  de  son  minimum, 
est  très  voisine  de  celle  qu'on  aurait  eue  en  plaçant  le 
prisme  au  minimum  de  déviation  ;  par  suite ,  une  for- 
mule de  la  forme     n  :^f[\)     est  encore  valable ,  avec 

1  A.  J.,  y  m  ,  1898,  p.  218. 
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ce  degré  assez  large  d'approximation,  si  l'on  remplace  ?i 
par  D,  et  si  l'on  change  seulement  la  valeur  des  coeffi- 
cients. 

Il  existe  un  grand  nombre  de  formules  de  ce  genre  ; 
mais  il  vaudra  mieux,  si  l'on  veut  obtenir  plus  de  pré- 
cision, ne  faire  aucune  hypothèse  sur  la  nature  analy- 
tique de  la  courbe,  et  la  déterminer  expérimentalement 
en  cherchant,  pour  un  grand  nombre  de  raies  connues, 
la  déviation  correspondante.  On  pourra  choisir  alors 
entre  deux  méthodes  : 

i"  Tables  numériques.  —  On  formera  une  table 
donnant,  pour  des  valeurs  entières  successives  de  a,  les 
divisions  corresj^ondantes  du  micromètre,  ou  bien 
encore  les  valeurs  entières  de  ces  divisions  et  les  lon- 
gueurs d'onde  qui  leur  correspondent.  Pour  cela,  on 
observera  des  raies  connues,  et  on  extrapolera,  au 
moyen  d'une  des  formules  dont  nous  avons  parlé,  pour 
passer  aux  valeurs  entières  de  a  voisines.  Il  faudra  que 
les  différences  successives  entre  les  valeurs  des  divi- 
sions, par  exemple,  varient  assez  peu  pour  que  l'on 
n'ait  pas  à  tenir  compte  des  différences  secondes  dans 
l'interpolation. 

2°  Méthode  graphique.  —  On  tracera,  sur  une  feuille 
de  papier  quadrillé  au  millimètre ,  une  courbe  corres- 
pondant à  la  table  précédente;  il  suffira  alors  de  faire 
une  interpolation  à  vue  pour  trouA^er  la  longueur 
d'onde  cherchée. 

Dans  ces  deux  méthodes,  il  faut  reconnaître  dans  le 
spectre  les  raies  que  l'on  prendra  pour  étalons.  Dans 
le  spectre  visuel,  cela  n'offre  pas  de  difficultés;  car  les 
raies  de  Fraunhofer,  j^ar  exemple,  sont  bien  faciles  à 
identifier  avec  un  dessin  quelconque  du  spectre  solaire. 
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Il  n'en  est  pas  de  même  pour  l'ultra-violet,  où  il  serait 
difficile  de  trouver  les  noms  des  raies  du  spectre 
solaire  ;  on  devra  alors  se  servir  d'un  spectre  simple , 
dont  on  pourra  facilement  reconnaître  les  raies. 

On  pourra  se  servir  d'un  spectre  du  cadmium, 
comparé  à  un  atlas ^  Pour  obtenir  un  pareil  spectre,  il 
suffit  de  mettre  des  fragments  de  cadmium  métallique 
dans  la  partie  creuse  du  charbon  inférieur  de  l'arc 
électrique  et  de  faire  tomber  l'image  de  l'arc  sur  la 
fente  au  moyen  d'une  lentille  de  quartz. 

20.  Mesure  des  déviations.  —  La  mesure 
visuelle  de  la  position  des  raies  peut  se  faire  par  deux 
méthodes  : 

1°  La  lunette  du  spectroscope,  munie  d'un  réticule, 
possède  un  mouvement  de  rotation  autour  d'un  axe 
parallèle  à  l'arête  du  prisme  ;  dans  ce  cas ,  on  mesure 
la  déviation  elle-même  sur  un  cercle  divisé,  ou  au 
moyen  du  tambour  d'une  vis  de  rappel  à  mouvement 
lent. 

2°  La  lunette  comporte  un  micromètre  fdaire,  et  la 
mesure,  qui  donne  alors  la  tangente  de  la  déviation, 
s'effectuera  comme  toutes  les  mesures  de  ce  genre , 
mais  pourra  présenter  certaines  particularités.  Dans  le 
prisme-objectif,  par  exemple,  on  se  sert  du  micromètre 
même  de  l'équatorial,  ce  qui  est  avantageux,  car  ce 
micromètre  est  très  bien  étudié.  On  pourrait  aussi, 
mais  ce  procédé  n'a  évidemment  qu'un  intérêt  histo- 
rique, se  servir,  comme  l'a  fait  Secchi,  du  mouvement 
diurne  pour  évaluer,  par  passages,  la  distance  des  raies 
du   spectre.  La   position   des   fils   doit   être  modifiée, 

1  Par  ex.,   Hage.xbach  et  Konen.   Édit.  franc..  Paris.   Masson. 
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car  il  faut  employer  une  croix  (croix  de  Saint- André) 
formée  par  deux  fils  d'araignée,  et  non  des  fils  paral- 
lèles aux  raies  ;  la  superposition  d'un  fd  sur  une  raie 
est  en  effet  très  peu  sûre .  Le  pointé  de  la  raie  entre 
deux  fds  parallèles,  comme  on  le  fait  pour  la  lec- 
ture des  cercles  des  instruments  méridiens,  pourrait 
peut-être  être  employé. 

Dans  le  cas  des  spectres  faibles ,  les  fds  noirs  fins 
ne  se  voient  plus  dans  le  champ  de  la  lunette,  et  l'on 
emploiera  des  fds  brillants  ou  d'autres  dispositifs 
(pointes,  gros  fds,  etc.)  calqués  sur  ceux  dont  on  se 
sert  en  Astronomie  pour  l'observation  des  objets  faibles. 
On  recommande  de  se  servir  de  verres  de  couleur  pour 
rapprocher,  autant  que  possible,  la  couleur  des  pointes 
ou  des  fds  brillants  de  celle  de  la  partie  du  spectre 
observée,  car  il  est  très  difficile  de  faire  de  bons 
pointés  avec  des  objets  de  couleurs  différentes. 

Quand  le  spectre  est  très  peu  lumineux,  on  aura 
avantage  à  employer  certains  dispositifs  permettant  de 
ne  pas  éblouir  l'œil  par  la  lecture  du  tambour  divisé  ; 
on  se  servira  par  exemple,  comme  on  l'a  fait  pour 
les  observations  de  petites  planètes  aux  instruments 
méridiens,  d'un  marqueur,  c'est-à-dire  d'une  pointe 
enduite  de  couleur,  qu'un  bouton,  muni  d'un  ressort 
de  rappel ,  appuie  par  la  pression  du  doigt  sur  le 
tambour  divisé.  On  pourra  aussi,  si  Ion  désire  moins 
de  précision,  employer  l'appareil  suivant,  dû  à  Brow- 

La  vis  micrométrique,  placée  au-dessous  du  centre 
du  champ,  dépasse  la  boîle  du  micromètre  du  côté 
opposé  au  tambour,  et  porte  un  petit  chariot  muni 
d'un  traceur  très  léger.  Ce  traceur  se  déplace  devant 
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une  plaque  de  verre  enduite  de  noir  de  fumée  et  fixée 
à  la  boîte  du  micromètre.  Ce  procédé  permet  de  tracer 
sur  la  plaque  des  lignes  correspondant  aux  positions  de 
toutes  les  raies  du  spectre. 

Si  l'on  a  observé  photographiquement,  la  mesure 
se  fera,  par  exemple,  en  plaçant  le  cliché  sur  un  cha- 
riot mû  par  une  vis  micrométrique  devant  un  micro- 
scope muni  d'un  réticule.  Il  faut  remarquer  que  le 
grossissement  devra  être  assez  faible,  et  qu'une  simple 
loupe  suffira  dans  beaucoup  de  cas ,  car  avec  un  gros- 
sissement trop  fort  on  ne  voit  plus  les  raies,  mais  seu- 
lement les  grains  de  la  gélatine.  Si  l'on  veut  comparer 
la  photographie  d'un  sj^ectre  inconnu  à  celle  d'un 
spectre  de  comparaison,  on  mettra  les  deux  clichés 
sous  le  microscope  de  la  machine  à  mesurer,  en  ayant 
soin,  bien  entendu,  de  les  placer  gélatine  contre  géla- 
tine. 

2 1 .  Spectres  de  comparaison.  —  Pour  la  com- 
paraison visuelle,  il  faudra  que  le  spectre  de  compa- 
raison soit  juxtaposé,  ou  mieux  formé  de  deux  parties 
placées  de  chaque  côté  du  spectre  étudié.  Nous  avons 
vu,  en  parlant  des  instruments,  les  dispositifs  de 
miroirs  ou  de  prismes  à  réflexion  totale  placés  devant 
la  fente  qui  permettent  d'atteindre  ce  résultat. 

Nous  devons  rappeler  ici  ce  que  nous  avons  dit 
(p.  74)  sur  la  mise  au  foyer  de  la  fente  du  spectro- 
scope  quand  il  s'agit  d'une  étoile.  Nous  avons  vu  que, 
dans  ce  cas,  la  véritable  source  de  lumière  n'est  pas  la 
fente,  mais  un  point  qui  peut  en  être  assez  éloigné  par 
suite  de  la  difficulté  qu'il  y  a  à  effectuer  exactement 
la  mise  au  foyer.  D'autre  part,  pour  la  source  de 
comparaison,   c'est  la  fente   elle-même  qui   doit  être 

Spectroscopie  astronom.  4 
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considérée  comme  la  source  lumineuse  ;  il  en  résulte 
qu'il  peut  y  avoir  une  distance  appréciable  entre  le 
plan  où  se  produit  le  spectre  stellaire  et  celui  du 
spectre  de  comparaison.  On  sait  que  cette  différence 
introduit  dans  les  pointés  des  erreurs  importantes , 
dites  ((  erreurs  de  parallaxes  )).  Nous  avons  étudié  ces 
erreurs  dans  le  cas  analogue  des  pointés  faits  avec  une 
lunette  astronomique,  et  montré  que  ces  erreurs 
dépendent  avant  tout  de  la  position  de  l'œil  devant 
l'oculaire  et  que,  par  suite,  elles  peuvent  avoir  la 
même  importance  au  centre  du  champ  que  sur  les 
bords.  En  fait,  la  méthode  des  spectres  de  comparai- 
son, bien  que  très  simple  en  théorie,  est  pratiquement 
soumise  à  beaucoup  de  précautions.  Par  exemple,  pour 
éviter  toute  dissymétrie  entre  les  trajets  des  rayons 
lumineux  du  spectre  étudié  et  ceux  de  la  source  de 
comparaison,  il  faut  placer  celle-ci  sur  l'axe  même 
du  collimateur,  en  couvrant  le  point  de  la  fente  où  se 
produit  l'image  stellaire  pendant  la  pose  du  spectre 
de  comparaison.  .On  se  sert  généralement  de  tubes  de 
Geissler  ou  d'étincelles  électriques  éclatant  entre  des 
électrodes  métalliques. 

Si  l'on  veut  comparer  la  photographie  d'un  spectre 
à  celle  d'un  spectre  de  comparaison,  il  faudra  veiller  à 
ce  que  ce  second  cliché  ait  été  pris  dans  des  conditions 
identiques  au  premier.  La  température,  notamment, 
doit  être  la  môme  dans  les  deux  cas,  et  l'on  pourra 
bien  comparer  un  spectre  stellaire  à  celui  d'une  étoile 
connue  ou  à  celui  de  la  Lune,  mais  non  au  spectre  du 
Soleil. 

Dans  la  mesure  très  délicate  des  déplacements  des 
raies  sous  l'influence  du  principe  de  Doppler-Fizeau, 
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on  ne  pourra  même  pas  admettre  que  la  température 
est  la  même  pour  la  pose  du  spectre  stellaire  et  pour 
celle  du  spectre  de  comparaison,  bien  que  celle-ci  soit 
faite  aussitôt  après  la  première  et  sur  la  même  plaque, 
et  bien  que  l'on  emploie ,  comme  nous  l'avons  vu  (p.  3o) , 
tous  les  artifices  possibles  pour  empêcher  la  tempéra- 
ture du  spectroscope  de  varier.  Cette  influence  de  la 
température  ne  se  fait  pas  sentir  sur  l'angle  des 
prismes,  du  moins  si  leur  matière  est  parfaitement 
homogène,  mais  sur  leur  indice  de  réfraction,  qui 
varie  avec  la  densité  du  corps.  On  trouvera  dans  les 
traités  de  Physique  l'étude  des  variations  de  l'indice  et 
de  la  dispersion  avec  la  température.  Qu'il  nous  suffise, 
pour  montrer  l'importance  de  ces  variations,  de  donner 
ici,  suivant  Scheiner,  le  tableau  des  déviations  et  de 
leur  changement  sous  l'influence  de  la  température 
pour  un  prisme  en  flint  lourd  de  60"  d'ouverture.  On 
a,  pour  l«s  trois  raies  du  spectre  solaire  B,  F  et  h,  les 
déviations  suivantes  : 

50:24:35:7+ i':7i/, • 

52  33  29,2  -|-  2,42/; 
54  33  42,0  +  3,28/. 

On  voit  qu'une  variation  de  température  de  o^'.oi 
change  la  déviation,  pour  la  raie  F,  de  o",024,  ce  qui 
correspond  à  une  variation  de  longueur  d'onde  de 
o,oo5  UA,  c'est-à-dire,  si  Ton  mesure,  comme  nous  le 
verrons,  la  vitesse  radiale  par  le  déplacement  des  raies,  à 
une  erreur  de  o^,  3  par  seconde  sur  la  vitesse  observée. 
On  devra  donc  se   servir  d'un  thermomètre   très  sen- 
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sible,  et  faire  les  observations  de  manière  à  ce  qu'on 
puisse  admettre  que  ces  variations  s'effectuent  propor- 
tionnellement au  temps. 

22.  Mesures  absolues  de  longueurs  d'onde. 
—  Dans  tous  les  appareils  que  nous  avons  décrits,  la 
dispersion  était  obtenue  au  moyen  de  prismes.  On 
sait  qu'on  peut  se  servir,  dans  le  même  but,  de  réseaux, 
c'est-à-dire  de  lames  de  A^erres  ou  de  miroirs  sillonnés 
de  traits  parallèles  extrêmement  rapprochés  et  obtenus 
à  l'aide  d'un  burin  en  diamant.  Ces  instruments 
perdent  beaucoup  de  lumière ,  parce  que  celle-ci  est 
employée,  en  grande  partie,  à  donner  une  image  blanche 
et  simple  de  la  fente,  et  que  le  reste  est  réparti  sur  un 
grand  nombre  de  spectres  ;  les  réseaux  donnent  aussi 
beaucoup  de  lumière  diffuse,  aussi  leur  emploi  en 
astronomie  est-il  limité  en  général  à  l'étude  du  spectre  du 
Soleil  et  des  autres  sources  lumineuses  intenses,  telles 
que  la  chrômosphère  ou  la  couche  renversante.  Mais  les 
réseaux  ont  l'avantage  que  leur  mode  de  dispersion  est 
toujours  identique,  et  que  l'on  peut  s'en  servir  pour 
déterminer  la  longueur  d'onde  par  une  formule  simple 
de  la  forme  A=:asin  A,  A  représentant  la  déviation 
et  a  la  distance  des  traits  du  réseau.  Nous  n'avons  pas 
à  donner  ici  la  théorie  des  réseaux;  mais  nous  allons 
dire  un  mot  de  la  mesure  pratique  des  longueurs  d'onde 
telle  qu'elle  a  été  effectuée,  par  exemple,  pour  le 
spectre  solaire,  par  Angstrom. 

L'instrument  se  compose  d'un  théodolite,  dont  le 
cercle  azimutal  est  très  bien  étudié,  et  d'un  réseau 
placé  sur  une  plate-forme  tournante  parallèle  au  cercle. 
Le  collimateur  est  fixe,  et  la  lecture  de  la  position  de 
la  lunette  se  fait  au  moyen  de  deux  microscopes.  Les 


MESURES  ABSOLUES   DE  LONGUEURS  D'ONDE  137 

réseaux  employés  par  Angstrom  avaient  environ 
i5o  traits  par  millimètre;  les  réseaux  actuels,  par 
exemple  ceux  faits  en  Amérique  par  Roivland, 
comptent  de  55o  à  yôo  traits  au  millimètre.  Si  l'on 
regarde  dans  la  lunette  du  spectroscope  à  réseau ,  on 
observe  que  les  spectres  ont  leurs  couleurs  disposées 
en  sens  inverse  de  celui  que  donnerait  un  prisme,  le 
violet  étant  le  moins  dévié.  Le  violet  du  spectre  du 
deuxième  ordre  est  distinct  du  rouge  du  spectre  du 
premier  ordre ,  le  violet  du  troisième  ordre  fait  suite 
immédiatement  au  rouge  du  deuxième  ordre,  et  ensuite 
chaque  spectre  empiète  de  plus  en  plus  sur  le  précé- 
dent, ce  qui  fait  que  la  raie  D ,  par  exemple ,  dans  le 
spectre  solaire,  se  détachera  sur  des  couleurs  diverses 
résultant  de  la  superposition  de  couleurs  appartenant 
à  des  spectres  d'ordres  différents.  Cette  superposition  de 
plusieurs  spectres  est  une  gêne  pour  l'étude  des 
spectres  d'ordre  élevé  ;  on  peut  y  échapper  en  inter- 
posant un  prisme  à  arête  parallèle  à  la  longueur  du 
spectre  pour  séparer  les  différents  spectres,  ou  en  se 
servant  d'écrans  colorés. 

Pour  déternjiner  la  longueur  d'onde  d'une  raie  avec 
un  réseau  sur  verre ,  on  fera  tourner  le  réseau  de 
manière  à  ce  que  cette  raie  soit  au  minimum  de  dévia- 
tion, comme  nous  l'avons  vu  pour  les  prismes.  On 
aura  eu  soin  de  choisir  cette  raie  dans  le  spectre  de 
l'ordre  p  le  plus  élevé  possible  ;  on  amène  le  réticule 
à  coïncider  avec  la  raie  pour  la  position  du  minimum 
de  déviation,  et,  pour  ne  pas  avoir  à  déterminer  la 
position  de  la  lunette  qui  correspond  au  zéro  de  la 
déviation,  on  recommence  l'opération  de  l'autre  côté 
avec  le  spectre  symétrique  d'ordre  p.  Soit  2 A  la  diffé- 
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rence  des  lectures  obtenues  pour  les  deux  positions  de 
la  lunette,  a  la  distance  des  traits,  on  a   : 


la    .     A 
sm  — 


P  2 

Si  l'on  se  sert  de  réseaux  tracés  sur  un  miroir  et 
non  de  réseaux  transparents,  cette  méthode  n'est  plus 
applicable,  car  il  ne  se  produit  plus  de  retour  de 
l'image  correspondant  à  un  minimum  de  déviation. 
Dans  ce  cas,  on  laissera  le  réseau  perpendiculaire  au 
collimateur,  et  l'on  obtiendra  la  longueur  d'onde  par  la 

formule    \=^ — sinA,    ou  plutôt  : 

À  =  ysin— (Aj  +  A,), 

Al  et  A 2  désignant  les  déviations  obtenues  dans  deux 
positions  symétriques  de  la  lunette. 

Les  unités  employées  pour  mesurer  les  longueurs 
d'onde  sont  le  micron  \).  (io~^mm.),  le  millième  de 
micron  [j.\x  (io~^mm.)  et  F  unité  d'Angstrôm  U.A 
(io~^mm.).  Cette  dernière  unité,  qui  est  la  plus 
employée  aujourd'hui  par  les  physiciens,  correspond 
au  quatrième  chiffre  significatif  des  longueurs  d'onde 
dans  le  spectre  visuel. 

L'emploi  des  réseaux  prit  une  grande  extension, 
lorsqu'en  i883  Rowland  eut  l'idée  de  remplacer  le 
réseau  plan  par  un  réseau  tracé  sur  une  surface  con- 
cave réfléchissante.  Ce  dispositif  a  l'avantage  de  per- 
mettre  de  photographier  les   spectres  sans  que  leurs 
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rayons  aient  traversé  des  lentilles  et  des  prismes,  qui 
absorbent  toujours  plus  ou  moins  les  radiations  ;  c'est 
par  cette  méthode  que  RoAvland  a  obtenu  ses  tables 
de  longueur  d'onde,  qui  font  époque  dans  l'histoire  de 
la  spectroscopie. 

La  mesure  des  longueurs  d'onde  au  moyen  des 
réseaux  est  influencée  par  les  changements  de  tempé- 
rature et  de  pression,  qui  font  varier  la  densité  de  l'air 
et  par  suite  la  longueur  d'onde  considérée,  et  par  les 
dilatations  de  la  substance  du  réseau.  Xous  ne  pouvons 
étudier  ici  ces  corrections,  qui  valent,  d'après  Schei- 
ner  : 

1,59(6  —  760)  4-  Z'2r/-\{t—  16), 

ces  corrections  étant  appliquées  à  la  septième  décimale 
du  logarithme  de  la  longueur  d'onde,  et  6  et  ^  dési- 
gnant les  pressions  et  les  températures  exprimées  res- 
pectivement en  millimètres  et  en  degrés.  Ce  calcul  a 
été  fait  pour  un  réseau  en  verre  ;  il  serait  diJBférent  avec 
un  métal  dont  le  coefficient  de  dilatation  est  diffé- 
rent. 

23.  Étalons  de  longueurs  d'onde.  —  La  mesure 
exacte  des  longueurs  d'onde  de  certaines  raies  du 
spectre  solaire  ou  de  l'arc  électrique,  dans  le  but  de 
créer  des  étalons  pour  les  mesures  différentielles,  a  été 
tentée,  depuis  l'invention  du  spectroscope,  par  de  nom- 
breux observateurs.  Cette  recherche  est  en  effet  d'une 
extrême  importance ,  tant  pour  les  chimistes  et  les 
physiciens  que  pour  les  astronomes.  Pour  se  rendre 
compte  des  divergences  et  de  la  précision  croissante  de 
ces    mesures,  nous    donnons    en    unités    d'Angstrôm 
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quelques    valeurs  trouvées  pour   les  deux  raies  jaunes 
du  sodium  à  différentes  époques  : 


Fraunhofer  ^ 

5888 

—  5896 

Angstrôm  ^ 

5889 

5895 

Ditscheiner  ^ 

5898,9      - 

— ^5905,3 

Van  der  Willigen'' 

5892,6      - 

—  5898,6 

RoAvland 

5890,12    - 

-5896,o8 

Pérot  et  Fabry 

5889,964- 

— 5895,93o 

Toutes  ces  mesures,  sauf  la  dernière,  ont  été  faites 
au  moyen  de  réseaux,  mais  la  précision  des  premières 
ne  dépassait  pas  i  à  5  U.  A,  tandis  que  la  précision 
des  mesures   de    Rowland   s'élevait   à  0,01    U.  A,    et 

même  peut-être  0,001 ,  ce  qui  correspond  à     ^      ^ 

de  la  longueur  d'onde. 

Les  tables  de  longueur  d'onde  données  successive- 
ment par  RoAvland  sont  les  suivantes  : 

I.  Americ.  Journal,  XXXIII,  1887,  p.  182;  Phil- 
Magaz.,  XXIII,  1887,  p.  257. 

IL  John  Hopkins  University's  Circiilars ,  LXXI-II: 
Phil-Magaz.,  XXYII,   1889,  p.  479. 

IIL  Astronomy  and  aslrophysics,  XII,  1898,  p.  821; 
Phd-Magaz.,  XXXVI,  i898,  p.  49. 

IV.  Astrophysical  JonrnaL  I.  IL  III,   i895,  i896. 

La  première  de  ces  tables  est  basée  sur  la  valeur 
5896 ,080  de  la  raie  D, ,  déterminée  par  Bell'',  et  les 

1  Gilbert's,  Annalen  der  Physik,  t.  XIV,  p.  559. 

2  Recherches  sur  le  spectre  solaire.  Upsal,  1868. 

3  Wiener  Berichle ,  t.  LU,  p.  289. 

*  Archives  du  Musée  Teyler,  t.  I,  p.  1. 
•'  Americ.  Journal,  XXXIII,  1887. 
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autres  sur  la  moyenne  5896, 1 56  des  meilleures  déter- 
minations faites  à  cette  époque  ^ 

Dans  les  mémoires  antérieurs  à  Rowland,  les  lon- 
gueurs d'onde  sont  rapportées  aux  systèmes  d'étalons 
désignés  sous  les  noms  de  Système  de  Postdam,  à'Ang- 
slrôm,  etc. 
Il  en  résulte  des  divergences  qui  n'ont  pas  une 
grande  importance  ;  car,  en  Astronomie,  on  cherche 
moins  la  valeur  exacte  des  longueurs  d'onde  que 
l'identification  des  radiations  à  celles  du  Soleil  ou  des 
spectres  de  comparaison.  En  comparant  les  longueurs 
d'onde  de  127  lignes  déterminées  par  Millier  et  Kempf 
(système  de  Potsdam)  et  celles  observées  par  Rowland, 
Millier-  trouva  que  le  facteur  permettant  de  passer  des 


chiffres  du  premier  système  au  second  valait 


0,1 10 
56oo 


), 


Nous  donnons,  pour  les  différentes  longueurs  d'onde, 
la  correction  permettant  de  passer  du  système  d'Ang 
strôm  ou  de  Potsdam  à  celui  de  Rowland.   Les  cor- 
rections sont  exprimées  en  unités  d'Angstrôm  : 


6  800 
6  400 
6  000 
5  600 


CORRECT. 

CORRECT. 

CORRECT. 

ROWLAKD- 

ROWLAND- 

X 

ROAVLAND- 

ANGSTROM 

POTSDAM 

ANGSTROM 

+  1,14 

—  0,134 

5  200 

+  0,90 

+  1,08 

—  0,126 

4  800 

+  0,82 

+  1,01 

—  0,118 

4  400 

+  0,75 

+  0,95 

—  0,110 

4  000 

.      +0,68 

CORRECT. 

ROWLAND- 

POTSDAM 


—  0,102 

—  0,094 

—  0,087 

—  0,079 


1  Bell.,  Americ.  Journal,    XXXV,    1888;  Peirce,   Ast7\   and 
Astroph.,  XII,  etc. 

2  Publicationen  Potsdam,  27,  vol.  VIII. 
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La  précisioa  des  mesures  a  été  encore  augmentée 
depuis  cette  époque  par  l'invention  du  spectroscope  à 
échelons  de  Michelson,  puis  par  l'emploi  de  nouvelles 
méthodes  basées  sur  l'observation  d'interférences  de 
rayons  ayant  une  grande  différence  de  marche,  et 
dues  à  Michelson  et  à  MM.  Pérot  et  Fabry.  Ces  der- 
nières méthodes  ont  permis  d'attaquer  le  problème 
dans  des  conditions  toutes  différentes,,  et  de  mettre 
ainsi  en  évidence  les  erreurs  systématiques  qui  restaient 
dans  les  autres  déterminations. 

Nous  n'avons  pas  à  donner  ici  la  théorie  du  spectroscope 
à  échelons  ni  celle  des  spectroscopes  interférentiels , 
dont  on  trouvera  l'étude,  pour  la  première,  dans  l'ou- 
vrage de  Watls^,  et,  pour  la  seconde,  dans  les  Annales 
(le  Chimie  et  de  Physique  (7),  XVI,  i899. 

Ces  méthodes  ont  été  employées  pour  comparer  la 
longueur  d'onde  d'une  radiation  bien  déterminée  à  la 
longueur  du  mètre  normal.  Le  premier  travail  de  ce 
genre  a  été  fait  par  Michelson.  La  raie  choisie  était  la 
raie  rouge  de  cadmium,  qui  a  une  constitution  très 
simple  et  n'a  pas  l'inconvénient  de  se  dédoubler  ou 
de  s'élargir  en  donnant  une  suite  de  cannelures,  comme 
le  font  la  plupart  des  raies  avec  des  appai-eils  aussi 
dispersifs.  De  plus,  cette  raie  est  toujours  constante  et 
simple  dans  toutes  les  conditions  physiques  que  l'on  a 
pu  imaginer. 

Ces  qualités  ont  fait  préférer  les  raies  d'une  source 
terrestre  à  celles  du  Soleil;  aussi,  depuis  cette  époque, 
le  spectre  solaire  est-il  complètement  abandonné,  en  tant 
qu'étalon    de    longueur    d'onde.    Le    sujet    dont   nous 

*  An  Iiilroducl.  lo  lîie  SliiJy  of  Spectriini  Analysis.  London, 
1904.  Longmans. 
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nous  occupons  a  donc  passé  de  l'Astronomie  à  la 
Physique  proprement  dite.  Le  spectre  solaire  présentait, 
en  effet,  de  multiples  inconvénients.  Tout  d'abord,  la 
position  des  raies  est  altérée,  en  vertu  du  principe  de 
Doppler-Fizeau ,  par  la  rotation  de  l'astre  et  par  le 
mouvement  de  la  Terre  ;  de  plus,  même  en  faisant  ces 
corrections,  la  position  des  raies  est  loin  d'être  fixe, 
comme  nous  le  verrons  plus  loin  ;  enfin,  en  Astronomie 
comme  en  Physique,  on  se  sert  surtout,  comme  spectres 
de  comparaison,  de  la  lumière  d'un  gaz  illuminé  élec- 
triquement. On  a  donc  été  amené  à  prendre  pour  source 
de  comparaison  la  lumière  de  l'arc  électrique,  qui  a  de 
plus  l'avantage  qu'on  peut  observer  et  expérimenter 
les  diverses  causes  d'erreurs  qui  peuvent  changer  la 
longueur  d'onde  des  raies. 

La  nécessité  de  recourir  à  cette  nouvelle  source  de 
comparaison  a  été  bien  mise  en  évidence  par  le  fait 
que  JcAvell  en  i896,  Kayser  en  i9oo,  et  enfin 
MM.  Pérot  et  Fabry  en  i9o2,  ont  démontré  que  le  sys- 
tème de  RoAvland  présente  des  erreurs  systématiques 
sensibles.  Rowland  pensait  à  tort  que  les  longueurs 
d'onde,  dans  le  spectre  solaire  et  dans  l'arc  électrique, 
devaient  être  identiques,  et  attribuait  à  des  erreurs 
accidentelles  les  petites  différences  qu'il  avait  observées. 
De  plus,  même  par  rapport  au  spectre  normal  du 
Soleil,  les  nombres  de  RoAvland  présentent  des  erreurs 
systématiques  fonctions  de  la  longueur  d'onde  et  attei- 
gnant, d'après  MM.  Pérot  et  Fabry,  le  cent  millième, 
tandis  que  les  erreurs  accidentelles  ne  dépassent  pas  le 
millionième,  précision  qu'il  est  difficile  de  surpasser, 
même  avec  des  instruments  plus  modernes. 

Nous   donnons,    pour    quelques   raies    du   fer,    les 
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valeurs  R  des  longueurs  d'onde  d'après  Rowland,  les 
valeurs  P  d'après  MM.  Pérot  et  Fabry,  enfin  la  quan- 

T) 

tité   B=  lo"  X  ('' —  i)?    ''  désignant  le  rapport    -15-  : 


B 


344 
350 
326 
361 


R 


473  696 
485  993 
500  204 
543474 


P 

B 

11 

P 

680 

374 

550700 

679 

976 

381 

558  699 

678 

188 

371 

576322 

300 

454 

335 

606571 

551 

Devant  ces  divergences,  on  a  été  obligé  de  créer  un 
nouveau  Système  normal  de  longueurs  d'onde,  d'après 
lequel  on  puisse  établir  une  table  de  corrections  des 
nombres  de  RoAvland ,  permettant  ainsi  d'utiliser  le 
travail  colossal  que  représente  cette  détermination  des 
longueurs  d'onde  de  20000  raies  environ.  Vu  congrès 
d'OxIbrd,  V Union  pour  les  études  solaires  a  pris  des 
résolutions  dans  ce  sens.  En  lOoy,  au  congrès  de 
Meudon,  on  a  décidé  de  prendre  comme  longueur 
d'onde  de  la  raie  rouge  du  cadmium  la  valeur 

A  =  6438.  ^1696  U.  A 

étant  entendu  qu'il  s'agit  de  tubes  à  électrode  conte- 
nant de  l'air  sec  à  i5°  et  à  la  pression  de  760  milli- 
mètres. Cette  valeur,  obtenue  par  MM.  Pérot,  Fabry  et 
Benoît,  est  très  voisine  de  celle  donnée  par  Michelson, 
corrigée  de  l'influence  du  degré  hygrométrique,  et  a 
été  confirmée  par  les  mesures  de  Kayser  avec  une  pré- 
cision de  0,001  ou  0,002  de  l'unité  d'Angstrom. 
MM.  Fabr;y  et  Buisson  ont  rapporté  à  l'étalon  pri- 
maire, par  la  méthode  interférentielle ,  des  étalons 
secondaires  dont  la  distance  ne  dépasse   pas  5o  U.  A; 
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plus  tard,  on  déterminera  des  étalons  tertiaires,  par 
interpolation  entre  les  étalons  secondaires,  de  manière 
à  avoir  des  points  de  repère  dans  le  spectre  distants 
au  plus  de  lo  U.  A. 

L'unité  définie  par  la  détermination  de  la  longueur 
d'onde  de  la  raie  rouge  du  cadmium  se  confond,  avec 
la  précision  des  méthodes  actuelles,  avec  le  dix-millio- 
nième de  millimètre.  On  aurait  pu,  et  on  arrivera 
peut-être  un  jour  à  cette  solution,  prendre  cette  unité 
comme  base  du  système  de  mesure,  c'est-à-dire  la 
considérer  comme  invariable,  et  s'en  servir  pour 
mesurer  les  longueurs  des  mètres  étalons. 

Apparences  des  raies  spectrales.  —  Pour  avoir 
une  description  complète  d'un  spectre  lumineux,  il 
ne  suffit  pas  de  connaître  les  longueurs  d'onde  des 
diverses  radiations  qui  le  composent;  il  faut  encore 
cïï)nner  l'intensité  et  la  largeur  des  raies,  ou  plutôt 
l'intensité  ]:>our  les  diverses  longueurs  d'onde  voisines 
du  centre  de  la  raie.  On  devra  donc  construire  de 
véritables  courbes  de  l'intensité  en  fonction  de  la  lon- 
gueur d'onde;  si  on  néglige  la  largeur,  on  se  conten- 
tera d'indiquer  sur  le  dessin,  par  un  trait  plus  haut, 
les  lignes  plus  intenses.  Nous  renvoyons  pour  ce  sujet 
aux  ouvrages  spéciaux,  notamment  à  H.  Kayser,  t.  II, 
ch.  M,  Das  Aiissehen  der  spcctralliiiien;  car  cette  étude 
rentre  dans  la  spectroscopie  générale ,  plutôt  que  dans 
l'astrospectroscopie. 
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CHAPITRE  V 

CAUSES  PHYSIQUES  AME>A>T  DES  CHANGEME>TS  DANS 
l'apparence  ou  dans  la.  POSITION  DES  RAIES  SPEC- 
TRALES . 

Dans  les  chapitres  précédents,  nous  avons  appris  à 
mesurer  la  position  des  raies  et  à  observer  leur  confi- 
guration; nous  allons  maintenant  passer  très  rapide- 
ment en  revue  les  différentes  causes  qui  peuvent  les 
modifier.  Cette  étude  doit  permettre  d'abord  de  recon- 
naître la  nature  chimique  du  corps  qui  émet  une  radia- 
tion donnée,  malgré  les  variations  éprouvées  par  ses 
raies;  on  peut  aussi  de  cette  manière,  si  l'on  est  sûr 
de  connaître  la  nature  chimique  du  corps  considéré, 
déterminer,  au  moyen  des  variations  des  raies,  les 
causes  physiques  qui  en  ont  fait  changer  l'apparence. 
Ce  deuxième  problème  est  le  plus  important  en  Astro- 
nomie; il  permet,  en  effet,  de  ramener  la  recherche 
des  températures,  des  pressions  ou  des  autres  phéno- 
mènes qui  se  produisent  dans  les  étoiles,  à  des 
recherches  de  laboratoire.  Il  suffit  de  trouver  expéri- 
mentalement les  conditions  qui  font  éprouver  aux 
raies   telles   variations    observées    dans    le    ciel,    pour 
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déterminer  la  cause  physique  qui  a  produit  ces  varia- 
tions dans  le  spectre  de  l'astre. 

24.  Influence  du  mode  de  production,  de  la 
température ,  de  la  densité  sur  l'apparence 
des  raies.  —  C  est  un  fait  bien  connu  que  la  largeur 
et  l'apparence  des  raies,  ainsi  que  leur  nombre, 
changent,  pour  un  même  corps,  avec  la  nature  de  la 
source  de  lumière.  Dans  le  cas  du  spectre  de  flamme , 
c'est-à-dire  d'une  flamme  de  Bunsen,  par  exemple, 
colorée  par  uq  sel  métallique,  la  largeur  des  raies 
dépend  à  la  fois  de  la  température,  de  la  richesse  en 
sel  métallique  et  de  l'épaisseur  de  la  flamme.  Les 
raies  sont  même  souvent  spontanément  renversées, 
c'est-à-dire  présentent  en  leur  milieu  une  raie  sombre 
et  fiiie  due,  comme  nous  l'avons  déjà  dit,  à  l'absorp- 
tion des  radiations  ^^y  l'enveloppe  de  vapeurs  métal- 
liques plus  froides  qui  entourent  la  flamme. 

Le  spectre  de  l\irc  électrique  est  différent  du  spectre 
de  flamme  ;  les  intensités  relatives  des  différentes  raies 
ne  sont  pas  les  mêmes.  En  général,  un  accroissement 
de  densité  de  la  vapeur  produisant  les  raies  augmente 
leur  largeur;  cet  élargissement  est  symétrique  de 
chaque  côté  de  l'axe  de  la  raie;  parfois  un  des  côtés 
est  plus  élargi,  et  ce  fait  se  produit  généralement  du 
côté  rouge.  Hiiggins  avait  déjà  remarqué,  en  j863, 
que  la  quantité  de  calcium  faisait  varier  la  largeur  des 
raies  H  et  K,  et  que,  si  cette  quantité  devenait  très 
faible,  les  autres  raies  du  calcium  disparaissaient,  tan- 
dis que  H  et  K  restaient  visibles,  mais  fines.  Nous  verrons 
à  propos  de  la  chromosphère,  où  les  raies  H  et  K  sont 
généralement  seules  visibles,  le  parti  que  l'on  peut  tirer 
de  ces  expériences.  Dans  l'arc  électrique,  si  l'on  dispose 
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la  fente  du  spectroscope  perpendiculairement  à  l'arc, 
comme  l'a  fait  Lockyer,  les  lignes  n'ont  pas  toutes  la 
même  longueur,  ce  qui  prouve  que  le  spectre  de  la 
vapeur  métallique  ne  contient  pas  les  mêmes  raies  dans 
toute  la  région  environnante  (fig.  22). 

Le  spectre  de  r étincelle  électrique  est  encore  différent 
pour  un  même  élément.  Par  exemple,  la  ligne  448 1 
du  magnésium  n'est   pas  visible  dans  l'arc  et  ne  peut 


Fis-.  22. 


être  produite  que  par  l'étincelle  à  haute  tension,  tandis 
que  la  ligne  4302  du  même  corps  est  faible  dans 
l'étincelle,  où  son  intensité  est  représentée  par  le 
chiffre  2,  et  forte,  au  contraire,  dans  l'arc,  où  son 
intensité  vaut  8.  Or  on  admet  que  l'étincelle  électrique 
est  plus  chaude  que  l'arc;  on  voit  donc  l'importance 
de  ces  expériences  pour  les  questions  astronomiques,  et 
Hous  verrons,  en  effet,  qu'on  s'est  basé  sur  la  présence 
de  l'une  ou  de  l'autre  de  ces  raies  pour  déterminer  la 
température  relative  de  certaines  classes  d'étoiles.  Dans 
l'étincelle,  les  lignes  sont  déplacées  légèrement  vers  le 
rouge,  ce  qu'on  peut  expliquer  par  une  augmentation 
de  pression  due  à  la  décharge,  comme  nous  le  verrons 
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tout  à  l'heure;  la  clilTéience  entre  les  positions  des 
raies  dans  l'arc  et  dans  l'étincelle  .correspond  à  des 
pressions  de  20  h  3o  atmosphères.  Voici  les  longueurs 
d'onde  de  quelques  raies  du  calcium  observées  dans 
l'arc  et  dans  l'étincelle  électrique. 

ARC  ÉTINCELLE 

3787,08  3787.25 

3i8i,39  3i8i,5i 

8179,48  8179,60 

3i58,99  8i59,ii 

Le  spectre  de  l'étincelle  peut  aussi  être  modifié  par 
la  nature  de  la  décharge.  La  raie  448i  du  magnésium, 
par  exemple,  a  des  aspects  très  variés  suivant  le  mode 
de  production  de  l'étincelle;  Ilaygins  a  fait  à  ce  sujet 
de  nombreuses  expériences  de  laboratoire  pour  trouver 
les  conditions  reproduisant  les  apparences  de  cette  raie 
observée  dans  les  spectres  stellaires.  Lorsqu'on  intercale 
une  self- induction  dans  le  circuit  de  décharge  du  con- 
densateur, pour  obtenir  une  étincelle  oscillante, 
les  raies  courtes  de  l'étincelle  ordinaire  disparaissent 
et  les  raies  de  basse  température  données  par  l'au- 
réole de  l'étincelle  deviennent  plus  vives.  Les  recherches 
effectuées  dans  cette  voie  par  M.  de  Gramonl  offrent 
un  intérêt  tout  particulier  pour  la  physique  slellaire. 

Le  fait  qu'une  raie  brillante  a  toujours  une  certaine 
largeur,  c'est-à-dire  n'est  pas  formée  par  une  radiation 
unique,  a  été  rapproché  depuis  longtemps  de  l'effet  du 
principe  de  Doppler-Fizeau ,  que  nous  étudierons  plus 
loin.  Une  masse  gazeuse  incandescente,  d'après  la 
théorie  cinétique,  est  formée  d'un  très  grand  nombre 
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de  petites  particules  en  mouvement,  et  la  vitesse  de 
ces  particules  est  comprise  entre  des  limites  qui 
varient  avec  la  température.  Chaque  molécule  émet 
une  radiation  dont  la  longueur  d'onde  est  modifiée, 
comme  nous  le  verrons,  par  son  mouvement;  l'en- 
semble de  la  masse  gazeuse  donnera  donc  des  radia- 
lions  de  toutes  les  longueurs  d'onde  comprises  entre 
deux  valeurs  déterminées,  c'est-à-dire  une  raie  lumi- 
neuse d'une  certaine  largeur.  Lord  Rayleigh,  en  utili- 
sant la  loi  de  distribution  probable  des  vitesses  don- 
née par  Maxwell,  a  construit  la  courbe  représentant 
l'intensité  de  la  raie  de  part  et  d'autre  de  son  axe. 
Comme  on  pouvait  s'y  attendre,  cette  courbe  est  ana- 
logue, comme  forme,  à  la  courbe  en  cloche  que  l'on 
obtient  lorsqu'on  cherche ,  par  le  calcul  des  probabi- 
lités, la  loi  de  distribution  des  erreurs  accidentelles. 
Michehon  appelle  demi-largeur  la  différence  ^  =  /.j  —  âo 
de  la  longueur  d'onde  Aj,  pour  laquelle  l'intensité  est 
la  moitié  de  l'intensité  suivant  l'axe  de  la  raie,  et  de 
la  longueur  d'onde  Ao  de  cet  axe;  il  a  étudié  expéri- 
mentalement la  valeur  de  ^  dans  les  tubes  de  Geissler. 
D'autre  part,  on  peut  calculer  la  demi -largeur  théo- 
rique en  fonction  de  la  température,  par  la  théorie  ciné- 
tique des  gaz  ; 

on  trouve  :  S  =  A  a  V  —  » 

où  T  représente  la  température  absolue,  m  la  masse 
de  la  molécule,  a  la  longueur  d'onde,  A  une  cons- 
tante. 

Nous  n'avons  pas  à  étudier  ici  la  concordance  de  la 
théorie   et    de    l'observation,    concordance   qui   a    lieu 
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notamment  pour  le  zinc,  le  cadmium,  mais  n'existe 
pas  pour  les  éléments  diatomiques.  Nous  avons  signalé 
seulement  cette  théorie  parce  qu'elle  doit  permettre, 
théoriquement,  de  trouver  la  température  des  corps,  et 
en  particulier  des  astres,  d'après  la  largeur  de  leurs 
raies  spectrales.  Il  faut  remarquer  pourtant  cpie  dans 
le  cas  de  l'hydrogène,  qui  serait  le  plus  intéressant 
en  Astronomie,  on  a  obtenu  des  températures  qui 
semblent  très  improbables. 

D'après  cette  théorie ,  les  raies  courtes  de  l'étin- 
celle, qui  sont  plus  larges  que  celles  de  l'arc  et 
sont  appelées,  pour  cette  raison,  raies  renforcées, 
seraient  élargies  par  le  fait  que  la  température  de 
l'étincelle  est  plus  chaude  que  celle  de  l'arc. 

25.  Déplacement  des  raies  produit  par  la 
pression.  —  MM.  Humphreys  et  Mohler  ont  observé 
le  spectre  d'un  arc  électrique  placé  dans  un  espace 
clos  où  l'on  pouvait  comprimer  l'air  jusqu'à  des  pres- 
sions de  i3  à  i/;  atmosphères;  ils  ont  ainsi  découvert 
que  les  raies  sont  déplacées  généralement  vers  le  rouge 
quand  la  pression  augmente  et  que  ce  déplacement 
paraît  proportionnel  à  l'accroissement  de  la  pression  et 
à  la  longueur  d'onde.  Cette  variation  de  longueur 
d'onde,  qui  est  de  l'ordre  de  o,i  U.  A.  pour  un  chan- 
gement de  pression  de  lo  atmosphères,  est  d'ailleurs 
très  variable  suivant  l'élément  considéré,  et  change 
même,  pour  un  même  élément,  avec  les  dillérentes 
séries  de  lignes.  Par  exemple,  les  lignes  H  et  K  du 
calcium  sont  déplacées  environ  deux  fois  moins  que  la 
ligne  bleue  du  même  élément  \  li22'j.  Le  cadmium 
est  un  des  métaux  dont  les  lignes  sont  le  plus  dépla- 
cées, tandis  que  les  spectres  de  bandes,   comme  celui 
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du  cyanogène,  semblent  insensibles  anx  changements 
de  pression. 

L'influence  de  la  pression  est  sans  doute  une  des 
causes  des  difTérences  qui  existent  entre  les  longueurs 
d'onde  des  lignes  métalliques  dans  le  spectre  solaire  et 
dans  l'arc  électrique.  Nous  avons  vu  que  ces  diffé- 
rences ,  qui  n'avaient  pas  été  soupçonnées  par  Row- 
land,  ont  été  mises  en  évidence  par  les  travaux  de 
MM.  Pérot  et  Fabry. 

En  1896,  Jewell  observa  que  les  raies  du  spectre 
solaire,  comparées  aux  raies  de  l'arc  électrique,  sont, 
pour  la  plupart,  déviées  vers  le  rouge.  Humphreys  et 
Mohler  attribuèrent  ce  déplacement  à  l'influence  de  la 
pression,  et  calculèrent  la  pression  que  l'on  était  ainsi 
conduit  à  admettre  pour  la  couche  renversante;  cette 
pression  serait  de  2  à  7  atmosphères.  Mais,  par  la 
suite,  les  méthodes  de  MM.  Pérot  et  Fabry  modifièrent 
ces  résultats.  D'après  les  travaux  récents  de  MM.  Fabry 
et  Buisson  (C.  Pi.,  CXLYIII.  igoO,  p.  688),  la  pression 
de  la  couche  renversante  serait  de  5  à  6  atmos- 
phères. 

On  doit  donc  admettre  que  les  pressions  qui  régnent 
dans  l'atmosphère  solaire  sont  faibles,  contrairement 
aux  résultats  que  l'on  croyait  pouvoir  tirer  autrefois 
de  l'épaisseur  énorme  de  cette  atmosphère. 

26.  Le  phénomène  de  Zeeman.  —  Lorsqu'on 
place  une  source  de  lumière,  flamme  colorée  ou  étin- 
celle électrique,  entre  les  armatures  d'un  fort  électro- 
aimant, le  spectre  subit  certaines  modifications,  dont 
la  plus  simple  est  la  suivante  :  les  raies  lumineuses 
s'effacent,  et  de  part  et  d'autre  de  chacune  d'elles 
apparaissent  deux   nouvelles   raies,   formant  ce   qu'on 
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appelle  un  doublet  magnétique,  et  qui  sont  polarisées 
circulairement  chacune  dans  im  sens  opposé. 

A  l'époque  où  se  produisit  celle  découverte,  on  pensa 
aussitôt  à  en  faire  l'application  aux  astres,  et  notam- 
ment au  Soleil. 

En  1898,  Cornu  signala  que  le  champ  magnétique 
des  astres  devait  produire  des  dédoublements  ou  des 
triplements  de  lignes ,  et  que  l'état  de  polarisation  des 
composantes  des  doublets  ou  des  triplcts  devait  per- 
mettre de  distinguer  s'il  s'agissait  de  l'effet  Zeeman  ou 
d'un  effet  Doppler  dû  au  déplacement  relatif  de  deux 
astres. 

La  théorie  magnétique  de  Bigelow  avait  été  présentée 
depuis  peu,  et  l'on  admettait  alors  généralement  que 
le  Soleil  devait  être  fortement  aimanté  et  présentait 
deux  pôles  magnétiques  voisins  de  ses  pôles  de  rota- 
tion. Aujourd'hui,  l'impossibilité  d'expliquer  par  une 
influence  magnétique  directe  venant  du  Soleil  les 
variations  du  magnétisme  terrestre,  le  fait  que  le 
Soleil  ne  peut  pas  être  considéré  comme  un  aimant, 
puisque  les  propriétés  magnétiques  du  fer  sont  vrai- 
semblablement nulles  à  une  température  aussi  élevée, 
enfin  les  critiques  diverses  faites  à  la  théorie  de  Bige- 
low ont  amené,  au  contraire,  à  penser  que  le  champ 
magnétique  du  Soleil  doit  être  relativement  peu  con- 
sidérable. En  tout  cas,  il  ne  peut  s'agir  ici  que 
d'un  champ  d'origine  électromagnétique,  dû,  par 
exemple,  à  des  courants  circulant  autour  de  l'astre,  ou 
au  déplacement  de  particules  matérielles  électrisées  ; 
on  sait  que  ce  déplacement  érpiivaut  à  un  courant 
électrique  et  peut  donc  créer  un  champ  magnétique. 
Il  est  difficile  de  mettre  en  évidence  l'existence  de  ce 
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champ  magnétique;  pourtant  nous  avons  indiqué* 
comment  le  champ  magnétique  du  Soleil,  s'exerçant 
dans  l'atmosphère  gazeuse  de  la  couronne,  doit  avoir 
pour  effet  de  dévier  le  plan  de  polarisation  de  la 
kimière  coronale,  qui  sans  cela,  par  raison  de  symé- 
trie, doit  être  partout  exactement  radial.  Ce  phéno- 
mène serait  analogue  à  celui  de  la  déviation  du  plan 
de  polarisation  atmosphérique  par  le  champ  magnétique 
terrestre  ohservé  par  Becquerel.  L'observation  de 
l'éclipsé  de  iQoS  ne  nous  a  fourni  qu'une  déviation 
trop  faible  pour  qu'on  puisse  la  considérer  comme  une 
preuve  de  l'existence  d'un  champ  magnétique. 

Bref,  il  ne  semble  pas  que  le  champ  magnétique  du 
Soleil  et,  par  suite,  des  étoiles  puisse  être  suffisant  pour 
produire  un  effet  sensible  sur  les  raies  de  leurs  spectres. 
Pourtant ,  le  phénomène  de  Zeeman  a  été  iuAoqué 
plusieurs  fois,  notamment  dans  le  cas  de  l'étoile  Mira 
Ceti,  dont  une  ligne  brillante  a  paru  triple  à  de  cer- 
tains moments. 

Mais,  si  le  champ  magnétique  produit  par  la  rota- 
tion des  particules  électrisées  qui  entourent  le  Soleil 
est  sans  doute  faible,  il  n'en  est  pas  de  même  du 
champ  produit  par  le  mouvement  tourbillonnai re  de 
ces  particules  en  certains  points  particuliers  de  l'astre. 
Nous  verrons  précisément,  quand  nous  parlerons  des 
taches  solaires,  que  les  taches  sont  des  tourbillons  qui 
produisent  un  champ  magnétique  intense.  Haie  a 
découvert  l'existence  de  ce  champ  par  l'observation  de 
l'effet  Zeeman  dans  les  raies  des  spectres. 

En  partant  de  la  valeur  du  champ  dans  les  taches, 

1  B.  A.,  XXII,  1905,  p.  230;  XXVI,  1909,  p.  115. 
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et  en  admettant  que  l'électricité  est  répartie  uniformé- 
ment autour  de  l'astre ,  nous  avons  calculé  le  champ 
produit  par  la  rotation  du  Soleil  sur  lui-même.  Ce 
champ  magnétique,  au  moins  cent  fois  plus  faible  que 
celui  des  taches,  ne  doit  pas  avoir  d'influence  sen- 
sible sur  les  raies  solaires. 

27.  La  dispersion  anomale.  —  Pour  certaines 
vapeurs  métalliques,  notamment  pour  la  vapeur  de 
Sodium,  l'indice  de  réfraction  ne  varie  pas  lentement 
et  uniformément  avec  la  longueur  d'onde  du  rayon  qui 
traverse  la  vapeur;  cet  indice  de  réfraction  croît  brus- 
quement quand  on  approche  d'une  des  raies  de  la 
vapeur,  et  a,  au  contraire,  une  valeur  beaucoup  plus 
faible  de  l'autre  côté  de  la  raie.  D'après  une  théorie 
due  à  Jiilius,  la  lumière  de  la  chromosphère  viendrait, 
en  réalité,  de  la  photosphère  par  réfraction  dans 
l'atmosphère  peu  ou  point  lumineuse  de  l'astre.  Cette 
lumière  nous  paraîtrait  mpnochromatique;  mais  elle 
serait  formée,  en  réalité,  par  des  radiations  du 
spectre  continu  de  la  photosphère  très  voisines 
de  celles  des  raies  des  vapeurs  métalliques.  Ces 
radiations  seraient  seules  visibles  autour  du  Soleil, 
parce  que ,  en  raison  de  la  dispersion  anomale ,  elles 
seraient  beaucoup  plus  réfractées  que  les  autres  parties 
du  spectre.  Nous  n'avons  pas  à  discuter  ici  les  objec- 
tions que  l'on  peut  faire  à  celle  théorie,  et  dont  la 
plus  forte  est  que  l'hydrogène  ne  présente  pas  de  dis- 
persion anomale  sensible;  pourtant  nous  devons  noter 
qu'il  y  a  là  une  cause  de  déplacement  et  de  modifica- 
tion des  raies  qui  agit  certainement  dans  le  Soleil, 
bien  que,  sans  doute,  beaucoup  plus  faiblement  que 
ne  l'admet  la  théorie  de  Julius. 
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Les  raies  de  la  chromosphère  et  du  spectre-éclair 
peuvent  donc  être  élargies  d'un  côté  ou  d'un  autre  de 
la  position  de  la  raie  correspondante  de  Fraunhofer 
ou  même  être  doubles  ou  floues  sans  que  l'on  puisse 
attribuer  forcément  ce  fait  à  des  imperfections  instru- 
mentales ou  à  d'autres  causes  physiques.  Jaliiis  avait 
expliqué  ainsi  le  fait  que  les  raies  de  l'hydrogène, 
dans  la  chromosphère,  sont  très  larges  à  leur  base  et 
se  prolongent  en  forme  de  pointe.  En  elTet,  près  du 
disque,  les  rayons  sont  moins  courbés  par  la  réfraction, 
et  c'est  là,  par  suite,  que  l'on  peut  avoir  de  la  lumière 
venant  d'une  partie  du  spectre  de  la  photosphère  assez 
différente  de  la  raie  considérée.  La  théorie  de  la  disper- 
sion anomale  a  été  étendue  par  Julius  à  d'autres  phéno- 
mènes, tels  que  les  déplacements  de  raies  observés  par 
Jewell ,  le  spectre  anomal  de  Haie,  etc. 

28.  Le  principe  de  Doppler-Fizeau.  —  Nous 
avons  supposé,  jusqu'à  présent,  que  la  source  lumineuse 
et  l'observateur  étaient  immobiles;  mais,  lorsqu'ils  se 
déplacent  avec  une  vitesse  comparable  à  celle  de  la 
lumière^  les  phénomènes  optiques  subissent,  de  ce 
fait,  un  certain  nombre  de  modifications.  On  sait  que 
l'une  d'elles  consiste  dans  le  déplacement  de  la  direction 
apparente  de  la  source  lumineuse,  ce  qui  donne  lieu" 
au  phénomène  de  V aberration;  il  se  produit  aussi  des 
changements  dans  la  valeur  de  la  loagueur  d'onde  et 
dans  l'intensité  des  raies  du  spectre.  Ce  sont  ces  der- 
nières modifications  que  nous  allons  étudier. 

On  trouve  dans  tous  les  traités  de  physique  la  théo- 
rie élémentaire  du  principe  de  Doppler-Fizeau.  Si 
l'observateur  et  la  source  se  déplacent  dans  un  milieu 
unique  où  la  vitesse  de  la  lumière  est  représentée  par  v, 
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avec  des  vitesses  dont  les  composantes  dans  la  direc- 
tion du  rayon  visuel  valent  respectivement  ii'  et  u,  la 
longueur  d'onde  a'  observée  doit  différer  de  la  longueur 
d'onde  a  de  la  source,  supposée  monochromatique,  et 

y                                  ...    l'  +  u 
1  on  a  :  a  =  a r  . 

V Il 

Mais  il  y  a  d'autres  causes  qui  peuvent  faire  changer 
les  longueurs  d'onde.  Michelsoii  a  montré  qu'une  varia- 
tion continue  dans  l'indice  de  réfraction  d'une  partie 
du  milieu  traversé  produit  le  même  effet  qu'un  dépla- 
cement de  l'observateur.  jM.  Poincaré  a  fait  remarquer 
que,  dans  le  cas  de  la  lumière  des  planètes,  qui  vient 
du  Soleil  par  réHexion,  c'est  la  variation  de  la  somme 
des  distances  de  la  planète  au  Soleil  et  à  la  Terre 
qu'il  faut  considérer.  Dans  l'expéijence  de  Belopolskl , 
la  source  et  l'obseivateur  sont  fixes,  et  pourtant  les  raies 
sont  déplacées  par  l'effet  du  principe  de  Doppler-Fizeau. 
Belopolski  s'est  servi,  en  effet,  pour  mettre  en  évidence 
l'effet  Doppler-Fizeau,  de  deux  roues  montées  sur  le  même 
axe  et  tournant  en  sens  inverse;  ces  roues  portaient  de 
petits  miroirs  comme  des  roues  li^^drauliques ,  et  la 
lumière  se  reflétait  un  certain  nombre  de  fois  entre 
deux  de  ces  miroirs;  la  longueur  du  trajet  lumineux 
diminuait  donc  rapidement  quand  les  miroirs  se  rap- 
prochaient. 

Les  conditions  d'application  du  principe  de  Doppler- 
Fizeau  sont  donc  généralement  très  différentes  du  cas 
examiné  dans  l'explication  élémentaire.  Il  est  donc 
peut-être  intéressant ,  d'alitant  ])lus  que  cela  n'a  pas 
encore  été  fait,  à  notre  connaissance,  de  donner  une 
théorie  englobant  l'ensemble  des  phénomènes. 
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29.  Théorie  générale  du  principe  de  Doppler- 
Fizeau.  —  ISous  supposerons  que  les  vibrations  lumi- 
neuses se  propagent  dans  l'espace  comme  des  ondes 
dans  un  fluide  élastique,  et  que  le  milieu  qui  transmet  les 
vibrations,  ou  Vélher,  est  immobile,  ou  du  moins  que 
ses  différentes  parties  n'éprouvent  pas  de  déplacements 
relatifs  ;  nous  supposerons,  de  plus,  qu'il  transmet 
également  les  vibrations  dans  toutes  les  directions, 
c'est-à-dire,  si  on  compare  ce  milieu  à  un  gaz,  qu'il 
est  bomogène.  La  vitesse  de  propagation  sera  égale,  en 
cbaque  point  de  l'étlier,  à  la  vitesse  v  de  propagation 
dians  le  vide  divisée  par  l'indice  de  réfraction  'j.  du 
corps  qui  se  trouve  au  point  considéré.  Enfin  nous 
admettrons  que  le  mouvement  de  la  source  lumineuse, 
que  nous  supposons  monocbromatique ,  n'a  pas  d'in- 
fluence sur  sa  période  ni  sur  son  intensité. 

Imaginons  alors  que,  sur  un  point  A  du  milieu  qui 
transmet  les  vibrations,  agisse  une  force  qui  fasse 
prendre  à  la  particule  du  milieu  qui  se  trouve  en  A  un 
mouvement  vibratoire.  La  cause  de  cette  force  sera 
due  à  l'existence  au  point  A  d'un  corps  lumineux,  de 
période  vibratoire  T.  Nous  représenterons  la  loi  du 
mouvement  vibratoire  de  la  source  par  la  formule 

z  représentant  la  vilesse  du  mouvement,  a  l'amplitude 
de  cette  vitesse, /(/)  une  fonction  inconnue  du  temps, 
de  période  T  et  variant  entre  +  i-  P^i"  exemple,  si  le 

mouvement  est  sinusoïdal ,  /(/)  vaudra     sin  2-  -rp-.      Le 

mouvement    vibratoire    se    propagera    de     proche    en 

proche  dans  l'éther  avec  une  vitesse      —  ,     et  arrivera 
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au  bout  d'un  temps  t  à  l'observateur  situé  en  B  à  une 
distance  D  du  point  A  ;  t  représente  donc  le  temps 
que  met  une  onde  pour  aller  du  point  A,  au  point  B, 
D  la  distance  de  l'observateur  au  point  A  d'où  est 
partie  l'onde  au  moment  où  il  reçoit  cette  onde  ; 
D  doit  être  compté  .suivant  le  trajet  curviligne  ou  brisé 
du  rayon  lumineux;  y.  représente  l'indice  du  milieu 
traversé  et  est  donc  fonction  des  coordonnées  des  points 
de  l'éther.  La  vitesse  de  la  particule  d'étber  située  en 
B  à  l'instant  /  est  la  même  que  la  vitesse  au  point  A 
à  l'instant  /  —  t  ;  le  mouvem&nt  vibratoire  pour  l'observa- 
teur est  donc  donné  par  la  formule 

Si  le  mouvement  de  la  source  n'a  aucune  influence 
sur  le  rayonnement  qu'elle  émet  dans  une  direction 
quelconque,  les  formules  bien  connues  de  pliotométrie 
donnent  la  relation 

'^  —  D  ' 

y  représentant  l'amplitude  de  la  vitesse  de  vibration 
sur  la  sphère  de  rayon  égal  à  l'unité  ayant  pour  centre 
le  point  A. 

Si  l'observateur  ou  la  source  se  déplacent,  si  la 
longueur  du  chemin  à  parcourir  entre  la  source- et 
l'observateur  varie  indépendammeiil  de  leurs  positions, 
comme  cela,  a  lieu  dans  l'expérience  de  Belopolsky,  si 
l'indice  de  réfraction  d'une  partie  du  trajet  varie,  ou 
si  les  proportions  des  trajets  correspondant  à  deux 
indices  différents  changent,  le  temps  t  que  met  une 
onde  pour  atteindre  l'observateur  changera  de  valeur 
et  deviendra  une  fonction  du  temps,  soit  : 
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En  général,  le  temps  pendant  lequel  on  observera 
un  déplacement  de  raie  spectrale  est  très  petit  par 
rapport  au  temps  que  mettrait  la  vitesse  de  l'observa- 
teur ou  de  la  source,  par  exemple,  à  changer  d'une 
façon  appréciable  ;  autrement  dit,  si  la  vitesse  de  ces 
mouvements  est  comparable  à  celle  de  la  lumière,  les 
variations  de  cette  vitesse  sont  négligeables,  c'est-à-dire 
que  la  raie  observée  paraîtra  déplacée,  mais  fixe.  Nous 
pouvons  donc  confondre  la  courbe  T  =  c^(t)  à  l'instant 
considéré  1,^  avec  sa  tangente,  et  écrire  : 


T 


-^•+&v 


Transportons    cette   valeur    dans    l'équation   (2) ,    il 
vient  : 

do 
dt 


t 


f  étant  une  fonction  périodique  de  période  ï ,  la  nou- 
velle fonction  aura  une  période  T'  différente  de  T  : 

do 


La  période  du  mouvement  vibratoire  étant  changée, 
on  voit  que,  pour  l'observateur,  la  raie  doit  paraître 
déplacée  toutes  les  fois  que  le  temps  t  que  met  une 
onde  à, aller  de  la  source  à  l'observateur  varie  avec  le 
temps. 

Il  faut  examiner  séparément  le  cas  où  la  source  se 
déplace.  Soit  11  la  vitesse  de  ce  déplacement,  que  nous 
supposerons  d'abord  uniforme  et  dirigée  suivant  la 
direction  du  rayon  lumineux,  et  positive  quand  D  aug- 
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mente.  Nous  appellerons  Dq  la  dislance  de  la  source  à 
l'observateur  à  l'instant  /„;  Do  est  ce  qu'on  appelle 
parfois  la  dislance  inslaiilanêe ,  tandis  qu'on  appelle 
distance  effective  la  distance  D  de  l'observateur  au 
point  de  l'cther  d'où  est  partie  l'onde  qu'il  reçoit  à 
l'instant  t^.  Do  varie  avec  le  temps  proportionnellement 
à  la  vitesse  u  de  la  source  ;  il  n'en  est  pas  de  même  de  D, 
ce  qui  motive  cette  distinction.  La  dilTérence  D  —  Dq 
est  le  chemin  parcouru  par  la  source  pendant  le  temps  t. 
On  a  donc,  si  D  diminue  : 

D  — Do=:— ar. 

Le  mouvement  vibratoire  mettra  pour  franchir  cet 
espace  un  temps: 


V 


[j.  étant  l'indice  du  milieu  où  se  déplace  la  source, 
que  nous  supposerons  constant  pendant  le  temps  t'.  Si 
nous  désignons  par  V'  le  temps  que  le  mouvement 
vibratoire  met  à  franchir  la  distance  instantanée  Dq, 
on  a  : 

Or,  la  distance  instantanée  D^  varie  proportionnelle- 
ment au  temps  et  vaut  : 

Dy  =  constante -]- zi/ ; 
et  par  suite  : 

//  I     M' 

T  =consl.H- —  ut. 

D'après  CCS  valeurs  de  -'  et  de  -" .  il  vient: 


V        l  u.         .  \ 

- 1 -—  ut  -+-  const.    ; 

+ 1^-^  \v       ~  1 
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portons  cette  valeur  dans  l'équation  (2),  il  vient  : 


z  =  3/   — \ /  +  const, 

La  période,  pour  l'observateur,  paraît  donc  changée 
et  vaut  : 

V 

Supposons  maintenant  cpie  l'observateur  se  déplace 
avec  une  vitesse  11  ,  que  nous  supposerons  d'abord 
uniforme  et  dirigée  dans  la  direction  du  rayon  lumi- 
neux qui  vient  de  la  source,  et  positive  quand  D  aug- 
mente ;  la  distance  D^  de  la  source  à  l'observateur  à 
l'instant  /q  variera,  de  ce  fait,  proportionnellement  au 
temps;  il  suffira  de  remplacer,  dans  les  formules  pré- 
cédentes,    Do   par    Dj-[-ît'/,     et    par    suite     t"     par 

t"  -|-  -*^  lit,    •/  étant  l'indice  du  milieu  où  se  déplace 

l'observateur,  on  obtient  ainsi  l'équation  : 

r     „[   '^'    '^-'"'  1  \ 

Z  =  0/  r-^ /  4-  const.    . 

'-'  \  v-\-  [j.ii       '  y 

Si  les  directions  du  mouvement  de  la  souj'ce  ou  de 
l'observateur  font  des  angles  co  ou  w'  avec  la  direc- 
tion du  rayon  lumineux,  il  faudra,  naturellement,  con- 
sidérer les  projections  zicosw,  u  cos  w'  des  vitesses  sur 
la  direction  du  rayon  lumineux. 

Si  la  distance  Do  augmente  indépendamment  de  la 
position  de  la  source  et  de  l'observateur,  par  exemple 
quand  les  rayons  se  réfléchissent  sur  des  miroirs  dont 
la  distance  varie ,  et  si  l'on  désigne  par  ;x"  l'indice  de 
réfraction  du  milieu  où  s'effectue  cet  allongement  du 
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trajet  et  par  ii"  la  vitesse  — rr-  de  cet  allongement,  on 
aura  : 

z  =  '6f[ ^-n '- /  +  const. 

En  général,  si  le  trajet  du  rayon  comporte  une  suite 
de  longueurs  l^,  4,...  /„  situées  dans  des  milieux  d'in- 
dice [j.^,  [J.2'  •••  J^')i5  Is  temps  t"  employé  par  le  mouve- 
ment vibratoire  pour  franchir  la  distance  instantanée 
Do  vaut  : 

T  =  2j  — -\-- +const. 

on  a  d'autre  part  : 

T==T'-f  t"  =  — T^^ t". 

Si  /i,  ...  4  et  [j.i,  ...  [;.,j  sont  des  fonctions  du  temps, 
nous  avons  vu  que,  pour  trouver  la  variation  de  la 
période,  il  suffisait  de  chercher  la  dérivée  de  -r  par 
rapport  au  temps.  Cette  dérivée  vaut  : 

th  I        /^ ,  d[L    ,    ^^     dl    \  ,      ,  A 

dt         V  -[-  \jM  \       dt     ^       ^    dt    ^    '  / 

La  deuxième  partie  de  la  parenthèse  représente  des 
termes  analogues  au  terme  \)l'ii!'  que  nous  avons  établi 
plus  haut.  La  formule  générale  du  mouvement  vibra- 
toire perçu  par  l'observateur  est  donc  : 

V-Çr^ /  +  consl. 

Quand  on  ne  considère  que  le  mouvement  de  la 
source  et  de    l'observateur    et  qu'on  suppose  que  des 
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mouvements  s'effectuent   dans  le  vide,   on   a  les  for- 
mules : 

r,  ^f  V  II'  .  \ 

V  —  II' 

On  voit  que  le  changement  apparent  du  nombre  de 
vibrations  dans  l'unité  de  temps  ne  dépend  pas  seule- 
ment de  la  vitesse  relative  ii  -\-  ii'  de  la  source  et  de 
l'observateur,  mais  aussi  de  leurs  vitesses  absolues  par 
rapport  à  l'éther  ;  la  formule  précédente  peut,  en  effet, 
s'écrire,  en  désignant  par  w  la  vitesse  relative  : 

jn  V-{-ll  ry  V   —   U     -\-  U'    ry 

V  -\-ll 10  V Il 

Nous  n'avons  pas  à  parler  ici  des  théories  destinées 
à  lever  la  contradiction  entre  ce  fait  et  le  principe  de 
relativité.  Mais,  lorsque  ii  et  u'  sont  très  petits  par  rap- 
port k  V,  et  c'est  toujours  le  cas,  même  pour  les  mou- 
vements les  plus  rapides  des  astres,  on  peut  négliger 

les  carrés  des  rapports    —  ,    —  ,    et  les  formules  pré- 
cédentes se  réduisent  à  : 

r  =  (r  +  i^ 

La  période,  dans  ce  cas ,  ne  dépend  plus  que  de  la 
vitesse  relative  de  la  source  et  de  l'observateur.  Si  l'on 
considère  les  longueurs  d'onde  et  non  les  périodes,,  la 
formule  devient  : 

>,"  =  ('i  +  ^V,     AA  =  i^X, 

en  désignant  par  AX  le  déplacement  de  la  raie. 
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Nous  avons  supposé  que  Ton  pouvait  confondre  la 
courbe  t  =  o(/)  avec  sa  tangente,  c'est-à-dire  que  les 
phénomènes  qui  produisent  le  déplacement  des  raies 
variaient  d'une  façon  continue  et  lentement  par  rapport 
au  temps.  Il  n'en  est  pas  toujours  ainsi.  Par  exemple, 
un  rayon  lumineux  allant  du  Soleil  à  la  Lune  ne  tra- 
verse que  le  vide;  mais  si  la  Terre  vient,  dans  son 
mouvement,  couper  ce  rayon,  la  longueur  du  trajet  du 
rayon  dans  l'air,  c'est-à-dire  dans  un  milieu  d'indice 
différent  de  celui  du  vide,  se  met  tout  à  coup  à 
augmenter,  ce  qui  doit  se  traduire  par  un  déplacement 
de  la  raie.  Dans  les  phénomènes  solaires,  on  trouverait 
aussi  facilement  des  cas  où  la  longueur  d'onde  des 
raies  doit  varier  d'une  façon  discontinue.  Par  exemple, 
on  peut  admettre  que  les  gaz  de  la  chromosphère 
supérieure  ont  des  mouvements  rapides,  puisqu'on  est 
obligé  d'invoquer  des  vitesses  considérables  des  gaz 
de  la  couche  renversante  pour  expliquer  les  déplace- 
ments de  raies  dans  les  taches,  etc.  Ces  mouvements 
de  la  chromosphère  supérieure  peuvent  amener,  sur  le 
trajet  du  rayon  lumineux ,  des  couches  gazeuses  de 
densité  variable  ;  la  distance  optique  peut  donc  aug- 
menter ou  diminuer  progressivement  à  partir  d'un 
instant  donné,  ce  qui  doit  produire  un  déplacement 
brusque  des  raies.  Cette  théorie  permet  d'expliquer, 
par  des  mouvements  relativement  faibles  des  gaz,  des 
déplacements  parfois  considérables  que  l'on  observe 
dans  le  Soleil.  Dans  le  cas  de  l'expérience  de  Belo- 
polski,  un  déplacement  brusque  se  produit  évidem- 
ment quand  les  roues  sont  mises  en  mouvement. 

Mais  si  la  vitesse  de  la  source  ou  de  l'observateur, 
[)ar  exemple,  n'est  pas  uniforme,  nous  n'avons  plus  le 
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droit  d'employer  le  raisonnement  qui  nous  a  servi 
précédemment.  En  elTet,  la  distance  instantanée  Do  de 
la  source  à  l'observateur  ne  vaut  pas  D-J-tu,  puisque 
la  vitesse  u  a  varié  entre  le  moment  /„  —  t  et  le 
moment  ^o-  I^  est  clair  pourtant  que  ce  changement 
de  la  vitesse  de  la  source  ne  peut  avoir  pour  effet  de 
modifier  les  apparences  des  raies,  qui  ne  dépendent 
évidemment  que  de  la  vitesse  de  la  source  au  moment 
/q  —  T.  Il  suffit,  pour  que  nos  résultats  restent  valables, 
de  considérer  Dq  non  pas  comme  la  distance  à  laquelle 
la  source  est  effectivement  arrivée  à  l'époque  t^ ,  mais 
comme  la  distance  à  laquelle  elle  serait  arrivée  si  son 
mouvement  avait  continué  à  s'effectuer  avec  la  vitesse 
uniforme  u. 

Nous  voyons  alors  que  la  valeur  de  a,  qui  entre 
dans  nos  formules,  n'est  pas  la  vitesse  de  translation 
de  la  source  à  l'époque  t^,  mais  bien  sa  vitesse  à 
l'époque  t^  —  t.  Par  exemple,  le  déplacement  d'une 
raie  solaire  dépend,  ce  qui  était  évident  à  priori,  non 
de  la  vitesse  radiale  de  la  source  au  moment  où  on 
perçoit  ce  déplacement,  mais  de  la  vitesse  qu'avait  la 
source  8  minutes  auparavant.  De  même,  dans  la  for- 
mule générale,  il  faut  évidemment  prendre  pour  valeur 

de     —TT     et  de  — tt-   les     valeurs   de    ces    quantités    au 

moment  où  la  lumière  est  passée  au  point  considéré , 
et  non  pas  les  valeurs  de  ces  quantités  au  moment  de 
l'observation. 

Nous  avons  adopté,  dans  ce  qui  précède,  une  méthode 
analogue  à  celle  donnée  par  Eôlvôs^,  mais  plus  gêné- 

1  Pocfff.  Ann.,  CLII,  1874,  p.  513. 
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raie,  de  manière  à  embrasser  toutes  les  causes  de 
déplacement  de  raies,  et  notamment  les  variations 
d'indice  dont  l'effet  a  été  montré  pour  la  première  fois 
par  Michelson.  On  trouvera  des  méthodes  reposant  sur 
des  principes  différents  dans  la  monographie  du  prin- 
cipe de  Doppler-Fizeau  donnée  par  Konen  dans  le 
traité  de  Rayser. 

Changements  d'intensiie  dépendant  du  principe  de 
Doppler-Fizeau.  —  Nous  signalons  seulement  la  théorie 
de  ces  changements  d'intensité,  qui  n'ont  pas  d'appli- 
cation pratique  en  Astronomie,  comme  nous  le  verrons, 
et  n'en  auront  sans  doute  pas  de  longtemps.  Si  la 
source  est  immobile.,  la  force  vive  produite  par  une  vibra- 
tion unique  sur  une  surface  q  perpendiculaire  à  la 
direction  du  rayon  sera  comprise  dans  un  petit 
cylindre  de  base  q  et  de  longueur  égale  à  la  longueur 
d'onde  A=r:rT.  Découpons  ce  cylindre  en  petits 
disques  élémentaires  de  hauteur  f/D,  et  soit  a  la  den- 
sité  du   milieu  ;  la  masse  d'un  des  disques  vaut  : 

jn  =  aqdD. 

Soit  D  la  distance  du  disque  considéré  à  la  source, 
sa  vitesse  de  déplacement  vaudra  : 

-=f/('-v)^ 

La  force  vive  sera  donc  : 
et  la  force  vive  totale  produite  par  une  vibration  sera  : 
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OU,  en  posant  : 

Ci' 

L = — Y n'A'j      f'i^y^ = T  ^fA'J  f'i^yx, 

puisque  /  est  une  fonction  de  période  T. 

Si  la  source  est  animée  d'une  vitesse  de  translation 
Il  dans  la  direction  considérée ,  la  force  vive  est  com- 
prise dans  un  cylindre  de  longueur  >/  =  [v  -[-  w)  T  ;  on 
a  donc  : 

^        1     ^'     f  ''    \vA-ii  vA-ii  ' 

OU,  en  posant  : 

y  D      _ 

Il  V  -\-  Il 

Nous   avons   vu   que   l'on    a    ^rzr-j^,    mais  il  faut 

remplacer  la  distance  effective  D  par  la  distance  ins- 
tantanée Dq.  Or  on  a  : 

D  =  Do — ^ — , 

on  a  donc  : 

u= \  .7(c + u)  ^^  J  /  mdx. 

•y  0 
Calculons  maintenant   la    variation  d'intensité   pro- 
duite, dans  le  cas   général,   par   un  mouvement  de  la 

Spectroscopie  astronom.  ^ 
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source  et  de  l'observateur.  Soit  /  la  valeur  de  la  force 
vive  reçue  par  l'unité  de  surface  de  la  sphère  de  rayon 
égal  à  l'unité  ayant  pour  centre  la  source  lumineuse, 
Il  le  nombre  de  vibrations  dans  l'unité  de  temps, 
c'est-à-dire  l'inverse  de  la  période,  l'intensité  lumi- 
neuse I  sera  donnée  par  la  formule  : 

I  =  ni. 
Nous   avons  vu   que,   si  l'observateur  se    déplace,    la 
période  vaut  : 

V  —  u'      ' 
on  a  donc  finalement  : 


I     {v  +  iiY 

L  =  —  G 


[v  —  II')  -jL-  Y    f     f%oc)dx. 

^  m/  0 


Si  l'on  suppose  la  source  et  l'observateur  au  repos, 


on  a  : 

I 


l^=z  —  GV-^Y   I     f{3c)dx. 


1. 

'0 

et,  par  suite  : 


{v  +  uY   jv  —  u') 
ou,  en  développant  : 


On  voit  que,  même  en  s'arrêtant  aux  termes  du 
premier  ordre,  la  variation  d'intensité  ne  dépend  pas 
seulement  de  la  vitesse  relative  w  =  ii-\-u',  mais 
aussi  de  la  vitesse  absolue  de  la  source  ou  de  l'obser- 
vateur par  rapport  à  l'éther. 

Pour  nous   rendre  compte    de   la    petitesse   de    la 
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variation  de  l'intensité  produite  par  l'effet  Doppler, 
considérons  une  composante  d'une  étoile  double  dont 
la  vitesse  radiale  oscille  entre  H^  60  k.  On  trouve,  par 
la  formule  de  Pogson,  qui  relie  l'éclat  à  la  grandeur 
stellaire,  que  celle-ci  ne  varie  que  d'un  millième  de 
grandeur,  c'est-à-dire  d'une  quantité  tout  à  fait  inap- 
préciable. 
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GHA.PITRE  VI 

APPLICATIONS    DU     PRINCIPE     DE     DOPPLER-FIZEAl  . 

3o.  Rotation  du  Soleil,  de  la  couronne.  — 

Le  Soleil  est  le  seul  astre  dont  l'éclat  permette  l'em- 
ploi d'une  très  grande  dispersion;  aussi  est-ce  le  pre- 
mier pour  lecpiel  on  arriva  à  mettre  sûrement  en  évi- 
dence l'existence  du  déplacement  des  lignes  causé  par 
le  mouvement  radial.  C'est  aussi  sur  le  Soleil  que  l'on 
put  vérifier,  pour  la  première  fois,  la  concordance  de  ce 
déplacement  avec  sa  valeur  théorique.  Le  mouvement  de 
rotation  du  Soleil  est,  en  effet,  connu  par  l'observation 
des  taches  ;  la  différence  des  vitesses  radiales  des  deux 
bords  opposés  de  l'équateur  solaire  vaut  /i'^p^r  seconde  ; 
on  devait  donc  trouver,  entre  la  position  des  raies 
données  par  la  lumière  venant  des  deux  bords  oppo- 
sés du  Soleil,  une  différence  de  longueur  d'onde  égale 

environ   de    la   distance    des     raies     D    du 


f^ 


Sodium. 

Vo(jel ,  en  1871,  parvint  à  mettre  en  évidence  ce 
déplacement  des  raies  au  moyen  du  spectroscope  à 
réversion  de  Zollner;  mais  il  ne  le  mesura  pas.  Yoiincj, 
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en  1.876,  détermina  la  vitesse  radiale  des  points  situés 
sur  le  bord  du  Soleil  à  différentes  latitudes  jusqu'à  lô" 
de  l'Equateur,  en  se  servant  des  spectres  du  septième 
ou  du  huitième  ordre  d'un  réseau.  Il  ramena  les 
vitesses  de  rotation  trouvées  aux  différentes  latitudes  à 
la  vitesse  équatoriale ,  en  se  servant  de  la  loi  de  varia- 
tion de  la  rotation  donnée  pour  les  taches  par  la  for- 
mule de  Faye.  Or  c'est  la  vitesse  de  la  couche  ren- 
versante que  l'on  détermine  avec  le  spectroscope.  11 
admit  donc  ainsi  que  la  vitesse  de  rotation  de  la  couche 
renversante  est  la  même  que  celle  des  taches.  Langley, 
en  1877,  reprit  ces  observations  en  amenant  en  coïnci- 
dence, sur  la  fente  du  spectroscope,  les  images  des  deux 
bords  du  Soleil ,  procédé  qui  avait  déjà  été  employé 
en  1873  par  Hastings.  Langley  fit  remarquer  le  pre- 
mier que  les  raies  telhiriqiies ,  c'est-à-dire  produites 
par  l'absorption  de  l'atmosphère  terrestre ,  ne  sont  pas 
déplacées  quand  on  passe  d'un  bord  à  l'autre  du 
Soleil,  ce  qui  permet  de  les  distinguer  des  véritables 
raies  solaires.  En  1887,  Cr^îo  étudia  la  vitesse  de  rota- 
tion à  différentes  latitudes,  en  vue  de  déterminer  la  loi 
de  variation  de  la  rotation  de  la  couche  renversante, 
qui  peut  différer  de  celle  des  taches  ;  il  trouva  que  la 
vitesse  de  rotation  était  constante  à  toutes  les  lati- 
tudes. 

Duner  reprit  les  mêmes  observations,  en  mesurant  la 
distance  d'une  raie  solaire  à  une  raie  tellurique ,  mais  arriva 
à  des  résultats  complètement  différents.  La  vitesse  angu- 
laire de  rotation  varie  avec  la  latitude,  et  la  loi  de  varia- 
tion concorde  avec  celle  des  taches  solaires.  On  sait 
que,  d'après  la  loi  de  Carrington,  la  durée  de  la  rota- 
tion   des  taches   croît  avec   la    latitude  ;    elle   est    de 
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20  jours  à  rEquateiir  et  de  27,5  jours  à  la  latitude  45°. 
Duner  trouva  que  la  durée  de  rotation  de  la  surface 
solaire  vaut  25,5  jours  à  l'Equateur,  valeur  qui  coïn- 
cide très  sensiblement,  étant  donné  l'incertitude  de  la 
méthode,  avec  la  durée  de  rotation  des  taches. 

Halm  a  étudié  la  loi  de  rotation  de  la  couche  ren- 
versante à  différentes  latitudes  au  moyen  de  la  méthode 
de  Duner.  Il  trouve  qu'à  l'époque  du  minimum  de 
taches,  la  vitesse  de  rotation  aux  latitudes  élevées  est 
plus  petite  qu'au  moment  du  maximum  de  taches. 

Cette  étude  a  été  ahordée  récemment  (i9o8)  par  Haie 
et  Adams,  et  aussi  par  M.  Deslamlres,  au  moyen  de 
la  méthode  de  l'inclinaison  des  raies,  et  enfm  par 
M.  Pérot,  au  moyen  du  spectroscope  interférentiel.  Ces 
recherches  mettent  en  évidence  un  fait  singulier  :  la 
loi  de  rotation  n'est  pas  la  même  pour  toutes  les 
vapeurs.  L'hydrogène  ne  semble  pas  avoir  d'accéléra- 
tion équatoriale,  ce  qui  conflrme  les  résultats  directs 
de  Haie.  En  effet,  les  épreuves  obtenues  au  moyen  du 
spectrohéliographe  montrent  que  le  mouvement  des 
ffocculi  est  uniforme  de  l'équateur  aux  pôles.  Les 
vapeurs  de  fer  et  des  métaux  peu  volatils  auraient  une 
accélération  normale,  la  loi  de  rotation  du  calcium 
serait  intermédiaire. 

La  méthode  spectroscopique  a  l'avantage  d'étendre  le 
champ  de  recherches  jusqu'au  pôle  même  du  Soleil, 
tandis  que  les  taches  se  produisent  généralement  dans 
une  zone  comprise  entre  les  latitudes  5"  et  So"  et  ne 
dé]:>assent  presque  jamais  la  latitude  45*^.  La  loi  de 
variation  de  la  rotation  des  taches  en  fonction  de  la  lati- 
tude a  été  étudiée,  après  Carrington,  par  Faye,  Spo- 
rer,  Zollner.  Nous  donnons  la  comparaison  des  valeurs 
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des  déplacements  angulaires  journaliers   trouvées   par 
ces  différents  observateurs  avec  les  valeurs  de  Duner. 


TACHES 

SPÔRER 

ZÔLLNER 

COnCHE  RENV. 

LATITUDE 

FAYE 

DU>ER 

00 

140,20 

140,35 

140,40 

140,14 

30° 

130,18 

130,57 

130.75 

130,06 

60O 

110,87 

110,45 

130,20 

100,62 

750 

» 

)) 

)) 

90,34 

Remarquons  qu'en  raison  du  mouvement  annuel 
de  la  Terre,  la  durée  de  rotation  doit  être  corrigée 
pour  avoir  le  temps  de  la  révolution  sidérale. 


L'étude  du  mouA^ement  de  rotation  de  la  couronne 
par  le  déplacement  des  raies  offre  une  difficulté  parti- 
culière :  la  lumière  venant  suivant  un  certain  rayon 
visuel  est  fournie  par  des  points  situés  dans  toute  la 
partie  de  la  couronne  traversée  par  ce  rayon  visuel.  Or 
ces  points  n'ont  sans  doute  pas  tous  la  même  vitesse 
radiale ,  car  ce  fait  ne  pourrait  se  produire  que  si  la 
couronne  tournait,  pour  ainsi  dire,  d'un  seul  bloc, 
comme  cela  a  lieu  pour  les  corps  solides.  Il  est  infini- 
ment probable  que  la  durée  de  rotation  croît  avec  la 
distance  au  Soleil;  il  doit  donc  en  résulter  un  élargis- 
sement des  raies  coronales,  rendant  plus  difficile  la 
mesure  de  leur  déplacement.  Pour  effectuer  cette  étude, 
on  peut  amener  en  coïncidence ,  sur  la  fente  du  spec- 
troscope,  deux  parties  de  la  couronne  situées  dans  le 
plan  de  l'Equateur  de  cliaque  côté  du  disque  ;  on  peut 
aussi  mesurer  directement  et  comparer  les  positions  des 
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raies  correspondant  à  ces  deux  régions  opposées. 
M.  Deslandrcs  a  mesuré  la  rotation  de  la  couronne, 
en  i893,  en  se  servant  des  lignes  du  calcium;  ces 
recherches  ont  été  continuées  par  Belopolski ,  en  i896, 
et  Campbell  en  i898.  Ce  dernier  fît  des  photogra- 
phies du  spectre  de  la  couronne  solaire;  puis,  cachant 
au  moyen  d'un  écran  la  partie  correspondant  à  la  raie 
verte  du  coronium ,  il  superposa  un  spectre  solaire 
dont  les  raies  permettaient  de  mesurer  la  position  de 
la  raie  coronale  ;  il  trouva ,  pour  valeur  de  la  vitesse 
radiale,  6,2  R.  +  2,  c'est-à-dire  une  vitesse  de  même 
ordre  de  grandeur  que  celle  du  hord  du  Soleil.  L'étude 
de  la  rotation  de  la  couronne  est  à  peine  commencée; 
elle  offre  de  grandes  difficultés  en  raison  de  la  faiblesse 
des  raies  qui  appartiennent  véritablement  à  la  couronne 
et  non  à  la  chromosphère.  On  cherche  actuellement  à 
obtenir  la  vitesse  de  rotation  au  moyen  de  la  raie  3989, 
qui  est  certainement  coronale,  ou  avec  la  raie  verte  du 
coronium. 

3i.  Recherche  des  raies  telluriques.  —  La 
distinction  des  raies  telluriques  au  moyen  du  principe 
de  Doppler-Fizeau ,  indiquée  d'abord  par  Langlcy,  a 
été  recherchée  expérimentalement  par  Cornu.  En  1882, 
Thollon  avait  déjà  remarqué  que,  si  l'on  observe  un 
groupe  de  deux  lignes  dont  l'une  est  tellurique  et  l'autre 
solaire,  leur  distance  varie,  quand  on  passe  d'un  bord 
à  l'autre  du  Soleil,  de  telle  sorte  que,  dans  certains  cas 
particuliers,  une  raie  peut  paraître  simple  dans  un  cas 
et  double  dans  l'autre.  Mais  ces  déplacements  sont  rela- 
tifs, de  telle  sorte  qu'on  ne  [)eut  décider  quelle  est  la 
raie  qui  est  tellurique  ;  de  plus,  les  groupes  assez  rap- 
prochés des  raies  solaires  et  telluriques  sont  rares. 
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Cornu  employa  d'abord  le  procédé  qui  consiste  à 
placer  l'iin  au-dessus  de  l'autre  et  à  observer  simulta- 
nément les  spectres  des  deux  bords  du  Soleil,  Le  pro- 
cédé le  plus  simple  pour  amener  ces  deux  bords  à  être 
tangents  sur  la  fente  du  spectroscope  consisterait  à  se 
servir  de  demi-lentilles  ;  mais,  dans  ces  expériences, 
il  faut  que  les  trajets  des  deux  faisceaux  soient  aussi  iden- 
tiques que  possible,  aussi  Cornu  se  servit-il  d'un  prisme 
biréfringent  de  Wollaston.  Un  prisme  hypoténuse, 
placé  sur  le  trajet  du  faisceau  lumineux  \enant  d'un 
héliostat,  permettait  de  donner  à  l'équateur  solaire  la 
position  voulue  par  rapport  à  la  fente.  Dans  ces  con- 
ditions, la  nature  des  raies  se  distingue  immédiatement  : 
les  raies  telluriques  données  par  les  deux  bords  du 
Soleil  sont  exactement  dans  le  prolongement  l'une  de 
l'autre,  tandis  que  les  raies  solaires  sont  brisées  sur  la 
zone  de  séparation  des  deux  spectres.  Nous  avons  vu 
(§  2)  les  conditions  de  réglage  aplanétique  du  spec- 
troscope qui  permettent  d'avoir  une  ligne  de  démarca- 
tion nette  entre  les  deux  spectres.  Cornu  fut  le  pre- 
mier à  étudier  et  à  réaliser  ce  réglage  aplanétique,  ce  qui 
lui  permit  d'employer  pratiquement  cette  méthode 
pour  la  recherche  des  raies  telluriques.  Ses  prédéces- 
seurs, au  contraire,  n'avaient  pas  obtenu  de  bons  résul- 
tats, parce  qu'en  raison  du  mauvais  réglage  du  spec- 
troscope, il  se  produisait  des  déplacements  même  pour 
les  raies  telluriques,  de  telle  sorte  que,  jusqu'à  l'expé- 
rience différentielle  de  Thollon ,  les  résultats  obtenus 
avaient  semblé  contestables.  Corna  imagina  ensuite  de 
se  servir  d'une  image  solaire  très  petite,  afin  que  la 
distinction  des  raies  solaires  ne  se  produisît  pas  seule- 
ment par  la  brisure,   mais  aussi  par  l'inclinaison  des 
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deux  parties  différentes  de  la  raie.  En  effet,  le  long  du 
diamètre  équatorial  de  l'astre,  la  vitesse  radiale  varie 
progressivement,  les  parties  correspondantes  des  raies 
sont  inégalement  déplacées,  et  les  raies  doivent  paraître 
inclinées  par  rapport  à  la  direction  des  raies  telluriques. 

La  troisième  méthode  employée  par  Cornu ,  et  qui 
lui  a  donné  les- meilleurs  résultats  pratiques,  est  connue 
sous  le  nom  de  méthode  du  balancement  des  raies.  La 
lentille  collectrice  est  mobile  dans  son  plan  autour 
d'un  axe  parallèle  à  Taxe  du  collimateur  et  situé  au- 
dessous  d'elle,  tle  telle  sorte  que  l'on  peut,  à  la  main, 
amener  successivement  sur  la  fente  les  deux  bords  du 
disque  solaire.  «  On  fait  osciller  le  levier  de  la  lentille 
collectrice,  de  manière  à  amener  alternativement  les 
deux  bords  équatoriaux  du  disque  solaire  tangentielle- 
ment  à  la  fente.  Si  la  raie  est  tellurique,  elle  reste 
absolument  fixe  relativement  au  repère  ;  si  elle  est 
solaire,  elle  suit  les  oscillations  du  levier  et  paraît  se 
balancer  suivant  le  même  rythme.  » 

La  recherche  des  raies  telluriques  n'est  pas  seule- 
ment utile  pour  le  spectre  solaire,  mais  aussi  pour 
tous  les  astres.  Nous  allons  voir  que,  dans  le  cas  des 
planètes,  le  principe  de  Doppler-Fizeau  permet  de  dis- 
tinguer les  raies  telluriques  de  celles  qui  sont  pro- 
duites par  l'absorption  de  l'atmosphère  de  la  planète 
et  aussi  des  raies  de  la  lumière  solaire  réfléchie. 

32.  Rotation  et  vitesse  radiale  des  planètes. 
—  La  détermination  do  la  durée  de  rotation  des  pla- 
nètes est  souvent  très  difficile  ou  môme  impossible, 
parce  que  les  taches  visibles  à  leur  surface  sont  très  rares  et 
très  mal  définies.  La  méthode  spectroscopique  peut  donc 
fournir  des  résultats  dans  les  cas  où  les  mesures  directes 
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sont  impuissantes.  Dans  Je  cas  du  Soleil,  nous  avons 
vu  que  toutes  les  raies ,  excepté  les  raies  telluriques , 
étaient  inclinées,  par  suite  du  mouvement  de  rotation 
de  l'astre,  quand  on  plaçait  la  fente  suivant  l'équateur 
solaire.  Quand  l'axe  de  rotation  du  corps  tournant  est 
perpendiculaire  au  rayon  visuel,  il  est  facile  de  voir 
que  l'inclinaison  est  la  môme  en  tous  les  points  de  la 
raie;  la  raie  parait  donc  inclinée,  mais  rectiligne. 
M.  Deslandres  a  montré  que  cela  reste  vrai,  quelle  que 
soit  la  position  de  l'axe  de  rotation.  Les  raies  d'un 
spectre  planétaire  seront  donc  rectilignes ,  mais  incli- 
nées par  rapport  à  celles  du  spectre  de  comparaison 
ou  par  rapport  aux  raies  telluriques.  La  valeur  de 
l'angle  d'inclinaison ,  multipliée  par  la  largeur  du 
spectre,  donne  la  différence  de  position  des  raies  aux 
deux  points  du  bord  du  disque  traversés  par  la  fente. 
On  peut  donc  trouver  ainsi  la  différence  de  vitesse 
radiale  de  deux  points  opposés  du  disque  et,  par  suite , 
la  durée  de  rotation.  C'est  cette  méthode,  nommée 
méthode  de  l'inclinaison  des  raies  par  M.  Deslandres, 
que  l'on  emploie  pour  les  planètes. 

Les  raisonnements  précédents  supposent  que  le  cas  des 
planètes  est  le  même  que  celui  du  Soleil,  c'est-à-dire 
que  la  lumière  des  planètes  est  de  la  lumière  propre. 
En  réalité,  le  spectre  des  planètes  est  formé  par  de  la 
lumière  solaire  réfléchie  ;  aussi  les  raies  de  ce  spectre 
ne  sont-elles  pas  déplacées  de  la  même  façon  que  dans 
le  cas  du  Soleil. 

Ketteler ,  Niven,  Maunder  ont  montré  que,  dans  le 
cas  d'un  corps  réfléchissant,  il  ne  faut  pas  considérer 
seulement  la  variation  de  la  distance  du  corps  à  l'ob- 
servateur, mais  la  somme  de  cette  variation  et  de  la 
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variation  de  la  distance  du  corps  an  Soleil.  M.  Poin- 
cnré  a  fait  remarquer  que,  dans  le  cas  d'une  planète, 
il  en  résultait  une  différence  pour  l'inclinaison  des 
raies.  Ces  vues  théoriques  ont  été  vérifiées  pour  la 
première  fois  en  i895,  par  M.  Deslandres ,  sur  la 
planète  Jupiter.  Quand  la  planète  est  en  opposition,  il 
est  évident  que  la  somme  des  variations  des  distances 
d'un  point  de  l'astre  au  Soleil  et  à  la  Terre  est  le  double 
de  la  variation  de  la  distance  de  ce  point  à  la  Terre. 
Il  en  résulte  que  les  raies  d'mi  spectre  planétaire 
doivent  être,  dans  ce  cas,  deux  fois  plus  inclinées 
qu'elles  ne  le  seraient  pour  un  corps  doué  de  lumière 
propre.  Au  contraire,  les  raies  produites  par  l'absor- 
ption de  l'atmosphère  planétaire  sont  inclinées ,  mais 
comme  dans  le  cas  d'un  astre  doué  de  lumière  propre, 
c'est-à-dire  deux  fois  moins  que  les  raies  du  spectre 
solaire;  on  peut  ainsi  les  distinguer  de  celles-ci  et  des 
raies  telluriques. 

La  méthode  de  l'inclinaison  des  raies  a  été  appli- 
quée par  MM.  Deslandres,  Belopolski,  Keeler,  Slipher 
à  la  détermination  des  durées  de  rotation  de  Vénus, 
Mars,  Uranus.  Pour  la  première  de  ces  planètes,  les 
résultats  sont  particulièrement  intéressants.  On  croyait, 
d'après  les  observations  de  Schiaparelli ,  que  la  durée 
de  rotation  de  Vénus  était  égale  au  temps  de  sa  révolu- 
tion, de  telle  sorte  que  la  planète  présentait  toujours  la 
même  face  au  Soleil,  comme  la  Lmic  par  rapport  à  la 
Terre.  Certaines  données  spectographiques  ne  semblent 
pas  pouvoir  se  concilier  avec  une  durée  de  rotation 
aussi  longue.  Les  mesures  de  Belopolski  donneraient 
une  durée  de  rotation  de  i5  à  i6  heures.  D'après 
Slipher,  au  contraire,  la  durée  de  rotation  serait  beau- 
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coup  plus  grande.  On  voit  que  cette  question  est  loin 
d'être  résolue. 

Dans  le  cas  d'Uranus,  M.  Deslandres  a  trouvé  que 
le  sens  de  rotation  est  inverse,  ce  qui  correspondrait 
au  sens  de  révolution  du  satellite,  qui  est  rétrograde, 
comme  on  sait,    pour  Uranus. 

Pour  donner  une  idée  de  la  difficulté  de  ces  obser- 
vations spectroscopiques,  il  faut  remarquer  que  les 
inclinaisons  des  raies  ne  dépassent  pas  quelques 
minutes  d'arc  et  que  ces  raies  sont  très  courtes. 

M.  Bosler  a  perfectionné  cette  méthode  par  l'emploi 
d'un  prisme  à  réflexion  totale  permettant  de  retourner 
de  180"  l'image  de  la  planète  sur  la  fente.  On  peut 
ainsi  changer  le  sens  de  l'inclinaison  des  raies  et,  par 
suite,  doubler  l'effet  observé. 

La  méthode  spectroscopique  a  permis  d'établir  la 
nature  physique  de  l'anneau  de  Saturne.  Les  observa- 
tions de  Keeler  et  de  M.  Deslandres  ont  prouvé  défini- 
tivement que  l'anneau  est  formé  de  particules  ou  de 
météorites,  circulant  comme  des  satellites  autour  de  la 
planète,  et  non  pas  d'un  anneau  solide.  La  fente  était 
placée  suivant  le  grand  axe  de  l'anneau ,  de  manière  à 
donner  à  la  fois  le  spectre  de  la  planète  et  celui  des 
deux  anses  de  l'anneau.  Les  raies  du  spectre  du  disque 
étaient  inclinées  en  raison  de  la  rotation  de  l'astre  ; 
quant  au  spectre  de  l'anneau ,  ses  lignes  étaient  aussi 
inclinées,  mais  en  sens  contraire,  ce  qui  prouve  que  le 
bord  extérieur  de  l'anneau  a  une  vitesse  radiale  plus 
petite  que  celle  du  bord  intérieur.  C'est  le  contraire 
qui  serait  arrivé  si  l'anneau  était  un  corps  solide.  De 
plus,  la  vitesse  radiale  observée  correspond  exactement 
à  celle  que  devraient  présenter  des  particules  circulant 
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autour  de  la  planète  suivant  les  lois  de  Kepler.  Ces 
résultats  ont  été  confirmés 'par  Campbell  et  Belopolski. 
Nous  donnons,  en  kilomètres  par  seconde,  les  vitesses 
radiales  observées  et  calculées. 


Equateur 

Anneau  intérieur  .   . 
Anneau  extérieur  .  . 


KEELER 


10,3  k. 

20,0 

36,4 


DES- 
LANDRES 


9,4  k 
20,1 

15^4 


BELO- 
POLSKY 


9,4  k. 
21,0 
15,5 


CALCULE 


10,3   k 

21,0 

17,1 


Si  l'on  place  la  fente  du  spectroscope  suivant  l'axe 
de  rotation  d'une  planète,  on  peut  mesurer  le  déplace- 
ment des  raies  produit  par  la  variation  de  distance  de 
la  planète  à  la  Terre.  Cette  étude  fournit  une  confirma- 
tion très  précise  de  l'exactitude  du  principe  de  Dop- 
pler-Fizeau,  car  les  éléments  des  orbites  et,  par  suite, 
les  vitesses  des  planètes  sont  connues  très  exactement. 
Il  faut  remarquer  encore  ici  que ,  la  lumière  des  pla- 
nètes venant  du  Soleil  par  réflexion ,  le  déplacement 
des  raies  n'est  pas  produit  uniquement  par  la  variation 
de  la  distance  R  de  la  planète  à  la  Terre,  mais  par  la 
variation  de  la  somme  R  -|-  R'  de  cette  distance  et  du 
rayon  vecteur  R'  de  la  planète. 

Le  mouvement  radial  des  planètes  est  assez  faible; 
il  vaut  environ  lo  à  i5  kilomètres  par  seconde,  pour 
Vénus,  aux  époques  les  plus  favorables.  Vogel,  et  plus 
VdaàKecler,  l\  l'observatoire  Lick,  ont  mesure  cette  vitesse 
radiale  :  la  valeur  trouvée  concordait  très  suffisamment 
avec  la  vitesse  calculée. 

33.  Vitesse  radiale  des  comètes.  Détermina- 
tion de  leur  orbite.  —  Les  comètes  émettant  de  la 
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lumière  propre,  on  peut  appliquer  directement  le  prin- 
cipe de  Dopplcr-Fizeau  au  déplacement -de  leurs  raies 
brillantes.  On  est  gêné  par  le  fait  que  le  spectre  se 
compose  de  bandes  qu'il  est  rare  de  pouvoir  résoudre 
en  lignes  fines;  aussi  n'a-t-on  guère  déterminé  qu'une 
fois  la  vitesse  radiale  du  noyau  d'une  comète.  En  1882, 
le  spectre  de  la  comète  Wells  présentait  la  particida- 
rité  de  contenir  les  raies  jaunes  du  sodium,  sur  laquelle 
les  mesures  et  la  comparaison  à  une  source  terrestre 
étaient  faciles.    Tfiollon    et    Goay  observèrent  que  ces 

raies  étaient  déplacées  de    -^    à    -;^    de  l'intervalle  des 

deux  raies  du  sodium  ;  ils  en  conclurent  que  la  comète 
s'éloignait  de  la  Terre  avec  une  vitesse  comprise  entre 
61  et  76  kilomètres  par  seconde;  la  vitesse  était  effec- 
tivement de  73  kilomètres.  T^o^e/ mesura  aussi  la  vitesse 
radiale  de  cette  comète,  et  la  valeur  trouvée  concor- 
dait très  exactement  avec  celle  que  l'on  pouvait  calcu- 
ler d'après  les  éléments  de  l'orbite. 

Le  principe  de  Doppler-Fizeau  permet  aussi  d'étu- 
dier les  mouvements  de  la  matière  qui  forme  la  queue 
des  comètes.  M.  Deslandres  a  trouvé,  en  i9o3,  que  la 
vitesse  radiale  de  la  queue  différait  de  celle  de  la  tête. 
Ce  fait  peut  être  considéré  comme  une  preuve  que  la 
matière  de  la  queue  s'éloignait  du  noyau  sous  l'in- 
fluence d'une  force  répulsive. 

Si  l'on  détermine  la  vitesse  radiale  d'un  astre  par 
rapport  à  la  Terre,  la  mesure  de  cette  vitesse  consti- 
tue une  donnée  qui  peut  servir  dans  la  détermination 
de  l'orbite.  Avec  la  puissance  toujours  croissante  des 
lunettes  et  les  perfectionnements  que  l'on  apporte 
chaque  jour  à  la  construction  des  spectroscopes  et  aux 
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méthodes  d'observation,  on  peut  s'attendre  à  ce  que  les 
mesures  de  vitesses  radiales  se  fassent  toujours  avec 
plus  de  précision,  et  à  ce  qu'on  puisse  les  appliquer  à 
des  astres  de  plus  en  plus  faibles.  Il  n'est  donc  pas  sans 
intérêt  de  chercher  comment  l'on  peut,  au  moyen  des 
vitesses  radiales,  déterminer,  par  exemple,  l'orbite  des 
comètes.  Ce  sujet  a  donné  lieu  à  quelques  travaux. 
Moullon  a  indiqué  une  méthode  pour  déterminer 
les  éléments  d'une  orbite  parabolique  au  moyen  de 
deux  observations  de  position  et  d'une  seule  mesure  de 
vitesse  radiale.  Cette  méthode  est,  en  tous  points,  sem- 
blable à  celle  d'Olbers ,  c'est-à-dire  que  les  distances 
accourcies  p,p'  de  l'astre  à  la  Terre  sont  données  par 
la  résolution  de  deux  équations ,  dont  la  première  est 
l'équation  d'Euler  et  la  seconde  une  relation  de  la 
forme  p  =  Mp'-|-/?7,  tandis  que,  dans  la  méthode 
d'Olbers,  cette  seconde  équation  est,  comme  on  sait, 
delà  forme  p::=Mp'. 

34.  Rotation  des  étoiles  autour  de  leur  axe. 
—  Ahïiey,  en  1877,  attira  le  premier  l'attention  sur  le 
fait  que  le  mouvement  de  rotation  des  étoiles  autour 
de  leur  axe  doit  produire  un  élargissement  des  raies 
de  leur  spectre.  Cet  effet  est  nul  si  l'axe  de  rotation  est 
parallèle  au  rayon  visuel,  maximum  si  l'axe  est  perpen- 
diculaire à  cette  direction.  Dans  ce  deuxième  cas,  il 
est  facile  de  se  rendre  compte  que,  sur  le  disque  appa- 
rent d'un  astre,  tous  les  points  qui  paraissent  situés  à 
la  même  distance  de  l'axe  de  rotation  ont  la  même 
vitesse  radiale  ;  la  lumière  donnée  par  deux  cordes 
parallèles  à  l'axe  et  situées  de  chaque  côté  du  centre 
donnera  donc,  dans  le  spectre,  deux  raies,  dont  l'écar- 
tement  dépend  de  la  différence  des  vitesses  radiales  des 
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deux  cordes  considérées.  La  largeur  de  la  raie  donnera 
la  différence  de  vitesse  des  deux  bords  équatoriaux  du 
disque.  Les  cordes  situées  près  du  centre,  et  dont  la 
vitesse  radiale  est ,  par  suite  ,  relativement  petite ,  sont 
plus  longues  que  les  cordes  situées  près  du  bord  équa- 
torial  ;  l'intensité  de  la  raie  sera  donc  plus  forte  au 
centre  que  sur  ses  bords,  de  telle  sorte  que  la  raie  ne 
sera  pas  seulement  élargie,  mais  estompée  ou  dégradée. 
Il  est  facile  de  trouver  la  loi  de  variation  de  l'intensité 
de  chaque  côté  de  l'axe  de  la  raie  et  de  la  comparer  à 
l'apparence  des  raies  stellaires  qui  paraissent  élargies. 
Pour  pouvoir  expliquer  par  cette  théorie  l'élargissement 
des  lignes  des  spectres  stellaires,  il  .faut  naturellement 
qu'elles  soient  toutes  élargies  et  que  leur  courbe  d'in- 
tensité réponde  à  la  forme  théorique.  C'est  ce  qui  n'a 
pas  lieu  généralement.  Pourtant,  toutes  les  raies 
paraissent  élargies  dans  certains  cas  particuliers,  et 
l'on  a  appliqué  la  théorie  précédente  à  certaines  étoiles 
du  type  If,  et  surtout  à  a  Cygne.  Dans  cette  dernière 
étoile,  la  vitesse  radiale  des  bords  équatoriaux  serait  de 
25  kilomètres  par  seconde,  c'est-à-dire  environ  douze 
fois  plus  grande  que  celle  du  Soleil. 

35.  Vitesse  radiale  des  Étoiles  et  des  Nébu- 
leuses. —  Hiiggins,  en  1868,  obtint  le  premier  résul- 
tat positif.  Il  mesura  le  déplacement  de  la  raie  F  du 
spectre  de  Sirius  par  rapport  à  celle  du  spectre  d'un  tube 
de  Geissler.  Vogel  en  1871,  Maiinder  en  1875,  Sea- 
hroke  en  1879,  firent  de  nombreuses  observations 
visuelles  de  vitesses  radiales  ;  mais,  en  raison  de  la  grande 
difficulté  de  ces  mesures,  les  résultats  des  différents 
observateurs  présentaient  parfois  des  variations  attei- 
gnant 5o  à  60  kilomètres  par  seconde,  c'est-à-dire  que, 
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le  plus  souvent,  on  n'était  même  pas  sur  de  la  direction 
du  mouvement.  Spée  et  Secclii  affirmaient  même  que 
l'efTet  cherché  n'existait  pas. 

En  1888,  Vogel  employa  pour  la  première  fois  la 
photographie,  et  les  résultats  devinrent  beaucoup  plus 
précis  ;  la  photographie  permet  en  effet,  en  augmen- 
tant le  temps  de  pose,  de  se  servir  d'une  dispersion 
plus  considérable.  La  précision  des  mesures  de  Vogel 
peut  atteindre  environ  +  3  k.  ;  les  valeurs  données  par 
\ogel  et  par  Scheiner  ne  diffèrent  jamais  de  plus  de  6 
à  7  k.  Les  étoiles  observées  par  Vogel  ont  donné  des 
vitesses  comprises  entre -j- 48  k.  pour  a  Taureau  et 
— ■38k.  pour  Y  Lion,  la  moyenne  de  leurs  valeurs 
absolues  valant  16  k.  Depuis,  les  méthodes  ont  été  de 
plus  en  plus  perfectionnées,  et  aujourd'hui  il  semble 
utile  de  tenir  compte,  dans  la  réduction,  des  observa- 
tions de  corrections  atteignant  0,1  ou  0,2  k. 

Les  vitesses  radiales  des  nébuleuses  sont  relative- 
ment plus  faciles  à  déterminer,  parce  que  leur  lumière 
est  concentrée  sur  quelques  lignes  brillantes  et  fines 
au  lieu  d'être  étalée  sur  un  long  spectre  continu  ;  on 
peut  donc  se  servir  de  dispersions  assez  fortes,  bien 
que  ces  astres  soient  peu  lumineux  ,  et  l'on  peut  dire 
que  l'on  connaît  plus  exactement  les  vitesses 
radiales  des  nébuleuses  que  leurs  mouvements  propres 
sur  la  sphère  céleste.  La  détermination  de  la  paral- 
laxe des  nébuleuses  est  extrêmement  difficile,  parce  f|uc 
ces  astres  ne  présentent  généralement  aucun  détail  net  ; 
aussi  a-t-on  pu  avancer  que  la  détermination  de  leurs 
vitesses  radiales  est  encore  la  meilleure  méthode  pour 
évaluer  leurs  distances.  En  effet,  si  l'on  considère  un 
grand    nombre  de  nébuleuses,    la    moyenne    de   leurs 
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vitesses  absolues  perpendiculairement  au  rayon  visuel 
doit  être  voisine  de  la  moyenne  de  leurs  vitesses 
radiales  ;  on  peut  donc  se  faire  au  moins  une  idée 
de  l'ordre  de  grandeur  de  la  parallaxe  des  nébuleuses, 
en  comparant  la  moyenne  de  leurs  vitesses  angu- 
laires sur  la  sphère  céleste  à  la  moyenne  de  leurs 
vitesses  radiales. 

Le  première  vitesse  radiale  de  nébuleuse  a  été  déter- 
minée, en  1867,  par  Hiiggins.  Keeler ,  en  1890,  a 
observé  une  dizaine  de  nébuleuses,  et,  comme  la  lon- 
gueur d'onde  de  la  raie  principale  est  inconnue,  il  sup- 
posa que  Ja  moyenne  des  vitesses  radiales  des  dix  nébu- 
leuses était  sensiblement  nulle  ;  il  prit  donc  pour  cette 
longueur  d'onde  la  moyenne  5oo7,o5  de  ses  dix  déter- 
minations. Plus  tard,  il  observa  le  déplacement  de  la 
raie  F  de  l'hydrogène  dans  la  nébuleuse  d'Orion,  en  la 
comparant  à  celle  d'un  tube  de  Geissler.  Il  put  ainsi 
déterminer  la  véritable  valeur  de  la  longueur  d'onde 
de  la  raie  principale,  valeur  qui  coïncide  d'ailleurs  sen- 
siblement avec  celle  qu'il  avait  admise.  Plus  tard, 
Scheiner  et  Wilsinrj  déterminèrent  les  vitesses  radiales 
de  quelques  nébuleuses,  en  observant  visuellement 
comme  Keeler  ;  d'autres  observateurs  employèrent  la 
méthode  photographique.  Nous  donnons  les  vitesses 
radiales  d'un  certain  nombre  de  nébuleuses  d'après 
différents  observateurs.  On  voit  que  les  résultats  sont 
très  concordants,  et  que  les  vitesses  radiales  des  nébu- 
leuses sont  tout  à  fait  du  même  ordre  de  grandeur  que 
celles  des  étoiles. 
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SCHEINER  HAIITMANA  A^■RIGHT 


NEBULEUSES 

KEELER 

Orion 

+  18  k. 

N.  G.  C. 

1535 

—  10 

)) 

3  242 

+  6 

» 

6210 

—  34 

» 

6543 

—  65 

» 

6572 

—  10 

)) 

6  790 

+  48 

i> 

6  818 

—  17 

» 

6826 

—  8 

» 

6891 

-fil 

1) 

7  009 

—  49 

» 

7  027 

+  10 

» 

7  662 

—  11 

+  15  k. 


—  32 

—  64 

+  40 

0 

+  40 

+  17 

—  5 


66  k. 
11 


+  ô 


+  16  k. 


—  11 


+  12 


Nous  avons  vu  que  la  vitesse  radiale  relative  iv  d'un 
astre  et  de  l'observateur  était  donnée   par  la  formule  : 


w 


Aa 


où  Aa  désigne  le  déplacement  de  la  raie  de  longueur 
d'onde  a  ,  et  i'  la  vitesse  de  la  lumière  en  kilomètres 
par  seconde,  c'est-à-dire  2  9986o.  (NeAvcomb.)  Dans  cette 
formule,  Aa  est  positif  quand  la  raie  est  déplacée  vers 
le  rouge,  négatif  dans  le  cas  contraire.  La  vitesse  radiale 
doit  donc  être  considérée  comme  positive  quand  l'astre 
s'éloigne,  négative  quand  il  se  rapproche. 

Nous  donnons  (Table  I)  les  valeurs  de  la  vitesse 
radiale  iv  correspondant  aux  différentes  raies  de  Fraun- 
liofer,  aux  longueurs  d'onde  exprimées  par  des  chiffres 
ronds  et  aux  principales  lignes  des  nébuleuses  et  de  la 
couronne.  Dans  cette  table.  Al  est  supposé  égal  à 
une  unité  d'Angstrôm,  c'est-à-dire  au  dix  millionième 
de  millimètre. 
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TABLE  I 

VITESSE    RADIALE    EN    KILOM.    PAR    SECONDE    CORRESPONDANT 
A    UN    DÉPLACEMENT    DE    l.UA 


LIGNE 

w 

Log-  10 

longueur 
d'onde 

ic 

Log-  10 

G 

45,69 

1.6598 

5  300 

56,57 

1.7526 

Di 

50,86 

1.7064 

5  200 

57,66 

1.7609 

I>2 

50,91 

1.7068 

5100 

58.79 

1.7693 

D3 

51,03 

1.7078 

5  000 

59,97 

1.7779 

5303 

56,54 

1.7524 

4  900 

61.19 

1.7867 

El 

56.89 

1.7551 

4  800 

62.47 

1.7957 

h, 

57,84 

1.7622 

4  700 

63,80 

1.8048 

h. 

58.02 

1.7636 

4  600 

65,19 

1.8142 

5007 

59,89 

1.7773 

4  500 

66,64 

1.8237 

4959 

60,46 

1.7815 

4  400 

68,15 

1.8335 

F 

61,68 

1.7901 

4  300 

69,73 

1.8434 

Hv 

69,07 

1 .8393 

4  200 

71,39 

1.8537 

G 

69,60 

1.8426 

4100 

73,13 

1.8641 

Ho 

73.10 

1.8639 

4  000 

74.96 

1.8748 

H 

75,56 

1.8783 

3  900 

76,89 

1.8859 

K 

76,23 

1.8821 

3  800 

78,91 

1.8971 

hî: 

77,10 

1.8871 

3  700 

81,04 

1.9087 

36.  Correction  des  obervations  de  vitesses 
radiales.  —  Le  déplacement  des  raies,  par  l'effet  du* 
principe  de  Doppler-Fizeau,  est  dû  au  double  mouve- 
ment de  l'étoile  et  de  l'observateur.  Pour  obtenir  le 
mouvement  propre  de  l'astre  suivant  la  ligne  de  visée, 
il  faut  corriger  l'observation  pour  éliminer  l'influence 
du  mouvement  de  l'observateur,  qui  est  dû  aux  causes 
suivantes  : 

1°  Mouvement  de  la  Terre  autour  du  Soleil; 

2°  Rotation  de  la  Terre  autour  de  son  axe; 
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3°  Mouvement  de  la  Terre  autour  du  centre  de  gra- 
vité de  la  Terre  et  de  la  Lune  ; 

4*^  Translation  du  système  solaire. 

La  dernière  correction  est  trop  mal  connue  pour 
qu'on  ait  encore  à  en  tenir  compte;  la  troisième  atteint 
au  plus  o, 01  kilomètre,  et  peut,  par  conséquent,  être 
négligée.  Pourtant  Campbell  a  donné  des  formules 
permettant  d'en  tenir  compte.  Nous  appellerons  x  la 
correction  provenant  du  mouvement  de  révolution  de  la 
Terre,  y  celle  que  produit  son  mouvement  de  rotation. 

Il  est  facile  de  calculer  la  vitesse  Y  de  la  Terre  sur 
son  orbite,  en  fonction  des  quantités  suivantes  : 

a,  le  demi-grand  axe  de  l'ellipse,  que  nous  pren- 
drons égal  à  i495o  X  loS  d'après  la  valeur  8",8o  de 
la  parallaxe  solaire  adoptée  par  la  conférence  interna- 
tionale des  étoiles  fondamentales. 

e,  l'excentricité  de  l'orbite,  qui  vaut  o,oi68. 

T,  le  temps  de  la  révolution  en  secondes  de  temps 
moyen,  soit  3i558  X  lo'^- 

L  —  L.,  la  différence  de  la  longitude  du  Soleil  et  de 
celle  du  périgée  (281"  20). 

i,  le  complément  de  l'angle  que  forme  la  direction 
du  mouvement  de  la  Terre  avec  celle  du  rayon  vecteur. 

On  a  alors  : 

Y  =  —^ _-  -TîT^[i -j-ecos  (L  —  Li)]sec/,     (i) 

.     . gsin(L  —  LQ  . 

^8'—  i+ccos(L  — L,)  •  ^^^ 

La  correction  x  s'obtient  en  projetant  la  vitesse  V 
sur  la  direction  de  la  ligne  de  visée  : 

X  =  _  V  sin  (}.  _  L  -f  /)  cos  p ,  (3) 
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OÙ  X  et  p  représentent  la  longitude  et  la  latitude  de 
l'étoile. 

Campbell  a  calculé  des  tables  donnant  les  valeurs 
/  et  V  en  fonction  de  la  longitude  L  du  Soleil  au 
moment' de  l'observation;  il  suffit  de  porter  ces  valeurs 
dans  la  formule  (3)  pour  obtenir  la  correction  x.  Nous 
avons  calculé   de   nouveau  ces  valeurs   (Table   II)   en 

TABLE  II 

CORRECTION  X    PROVENANT  DU  MOUVEMENT  DE  LA  TERRE 

SUR  SON  ORBITE 

VALEUR  DE  V  ET  DE  l  EN  FONCTION  DE  L 


L 

V 

LogV 

i 

L 

V 

LogV 

i 

0 

29,87 

1.4752 

+56'. 5 

180 

29,68 

1.4724 

—  56'. 5 

10 

29,79 

1.4740 

+  57.5 

190 

29,76 

1.4737 

—  57  .5 

20 

29,70 

1.4727 

+  57.0 

200 

29,85 

1.4749 

—  57  .0 

30 

29,62 

1.4715 

+  55  .0 

210 

29,94 

1.4762 

—  54  .0 

40 

29,53 

1.4703 

+  50  .5 

220 

30,01 

1.4773 

—  50.0 

50 

29,46 

1.4692 

+  45.5 

230 

30,08. 

1.4783 

—  44.5 

60 

29,40 

1.4683 

+  38.5 

240 

30,14 

1.4792 

—  37  .5 

70 

29,34 

1.4675 

+30.0 

250 

30,20 

1.4800 

—  29.5 

80 

29,30 

1.4669 

+  21  .0 

260 

30,23 

1.4805 

—  20  .5 

90 

29,28 

1.4666 

+  11.5 

270 

30,26 

1.4809 

-11  .0 

a  00 

29,27 

1.4664 

+  1.0 

280 

30,27 

1.4810 

—    1  .0 

110 

29,28 

1.4665 

—  9.0 

290 

30,26 

1.4809 

+    8.5 

120 

29,30 

1.4668 

—19.0 

300 

30,24 

1.4806 

+  18.5 

130 

29,34 

1.4674 

—28.0 

310 

30,20 

1.4801 

+  27  .5 

140 

29,39 

1.4681 

—36.5 

320 

30,16 

1.4794 

-1-35.5 

150 

29,45 

1.4690 

-44  .0 

330 

30,09 

1.4785 

+  43.0 

160 

29,51 

1.4700 

—50.0 

340 

30,03 

1.4775 

+  49.0 

170 

29,59 

1.4712 

—54.0 

350 

29,95 

1.4764 

+  53.5 

180 

29,68 

1.4725 

—56.5 

360 

29,87 

1.4752 

+  56.5 

prenant  pour  valeur  de  la  parallaxe  solaire  8",8o,  au 
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lieu  de  8", 84.  Schksinger  a  donné  d'autres  tables  de 
corrections.  Eliminant  Y  et  /  entre  les  trois  équations, 
il  arrive  à  une  formule  de  la  forme  : 

x=^bsin(h  —  a)  -j-  c,  (4) 

où  les  quantités  6  et  c  ne  contiennent  plus  la  longitude 
variable  du  Soleil,  et  peuvent,  par  suite,  être  calculées 
pour  chaque  étoile.  Schlesinger  a  formé  des  tables  de 
ces  deux  quantités  pour  870  étoiles  parmi  les  plus 
brillantes,  ce  qui  simplifie  encore  un  peu  le  calcul  de 
la  correction  ;  les  valeurs  de  6  et  c  varient  très  peu  et 
peuvent  être  considérées  comme  constantes  pendant  un 
très  long  espace  de  temps.  Le  premier  terme  de  la 
formule  (4)  correspond  à  l'hypothèse  d'une  orbite  cir- 
culaire, et  peut  atteindre  3o  kilomètres  pour  les  étoiles 
situées  dans  l'écliptique  ;  le  second,  qui  dépend  de  l'excen- 
tricité de  l'orbite,  ne  dépasse  jamais  o,5  kilomètre. 

On  peut  aussi  se  servir  des  données  de  la  Connais- 
sance des  Temps.  Ce  procédé,  un  peu  plus  long 
comme  calcul,  a  l'avanlage  de  tenir  compte  non  seule- 
ment du  mouvement  elliptique  de  la  Terre,  mais  aussi 
de  toutes  les  perturbations  de  ce  mouvement.  La  Con- 
naissance des  Temps  donne  les  valeurs  AX^,  AYi,  AZ, 
des  variations  des  coordonnées  équatoriales  du  Soleil , 
variations  qui,  changées  de  signe,  donnent  les  com- 
posantes de  la  vitesse  de  translation  de  la  Terre  sur 
son  orbite.  La  correction  x  s'obtient  alors  en  projetant 
les  composantes  de  la  vitesse  de  la  Terre  sur  la  direc- 
tion de  l'étoile,  dont  nous  désignerons  l'ascension  droite 
Cl  la  déclinaison  par  a  et  ^  : 

x  =  d  (AXj  cos  y.  cos  0  -f-  A  V  sin  a  cos  0  -|-  AZj  sin  §) 

log  r/=r  3,53î)2„. 
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La  correction  y ,  dépendant  du  mouvement  de  rota- 
tion de  la  Terre,  est  donnée  par  la  formule  : 

j^gsin(t  —  a)cosccos(p 

logg-=:T,666„, 

où  t  représente  le  temps  sidéral  de  l'observation,  o  la 

latitude  de  l'observatoire.  Nous    donnons   (Table   III) 

la  valeur  de  la  correction  y  pour  la  latitude  de  Paris 

0  =  48"  5o'.   Pour  un  autre  lieu    de  latitude    d ,    on 

obtiendrait  la  valeur  de  la  correction  en  multipliant  ces 

cos  o 

nombres  par ^  . 

^        cos  o 

87.  Détermination  de  la  parallaxe  solaire, 
de  la  position  de  TApex.  —  Reprenons  la  for- 
mule (3)  donnant  la  correction  dépendant  du  mouve- 
ment de  la  Terre  sur  son  orbite.  Nous  avons  supposé 
connus  les  éléments  de  l'orbitre  terrestre,  y  compris  la 
valeur  du  demi -grand  axe  a,  c'est-à-dire  que  nous 
avons  adopté  la  valeur  de  la  parallaxe  solaire  déduite 
des  observations  astronomiques;  dans  ces  conditions, 
la  formule  (3 j  donne  la  correction  à  appliquer  aux 
vitesses  radiales.  On  peut,  au  contraire,  déterminer  x 
expérimentalement,  et  alors,  en  supposant  connus  tous 
les  éléments  de  l'orbite  terrestre,  sauf  sa  dimension, 
c'est-à-dire  le  demi-grand  axe,  la  formule  (3)  donnera 
cette  dernière  valeur  et,  par  suite,  la  parallaxe  solaire. 

Supposons  que  l'on  détermine  la  vitesse  radiale  d'une 
étoile  plac('c  près  de  l'écliptique  à  deux  époques  dis- 
tantes de  six  mois  environ,  et  choisies  de  telle  sorte 
que  la  correction  x  atteigne  à  ce  moment  sa  plus 
grande  valeur  absolue.  Soient  W  la  vitesse  radiale  incon- 
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nue  de  l'étoile  par  rapport  au  Soleil  w ,  w'  les  vitesses 
radiales  observées,  on  a  : 

10  =  W  —  V  sin  (X  —  L-\-  i)  cos  ,3 , 
io'  =  W  —  y'sm{\  —  L'-}-i)cos?^. 

En  soustrayant,  l'inconnue  A\  disparait,  et  l'on  a  : 


,  eOS  3  277 

IV  —  w  =  a    ,  -TyT-  X 


e^    T 


C       sin  (a  —  L'  +  /')  [  I  +  e  cos  (U  —  Ly)]  sec  /' 
(  —  sin  (a  —  L  -|-  / )  [i  -|-  e  cos  (L  —  L/)]  sec  /  i , 

où  le  deuxième  membre  ne  contient  a  qu'en  facteur. 

La  valeur  de  a  donnée  par  cette  formule  ne  permet 
pas,  dans  l'état  actuel  des  méthodes  d'observations,  de 
corriger  la  parallaxe  solaire  déduite  des  observations 
astronomiques.  Pourtant  il  est  facile  de  se  rendre 
compte  que,  si  nous  avions  pris  dans  les  formules  de 
réduction  la  valeur  8 ',84  de  la  parallaxe  adoptée  par 
Campbell  et  non  8 ',8o,  les  corrections  auraient  différé 
de  o^,i3.  Inversement,  si  l'on  détermine  les  vitesses 
radiales  avec  une  précision  atteignant  le  dizième  de 
kilomètre,  on  pourra  calculer  la  parallaxe  à  o",o3  près. 
Il  est  permis  d'espérer  que  la  détermination  de  la  vitesse 
radiale ,  sinon  pour  une  étoile ,  du  moins  pour  la 
moyenne  d'un  grand  nombre  d'observations,  atteindra 
et  dépassera  un  jour  la  précision  du  dizième  de  kilo- 
mètre. Alors  la  méthode  spectroscopique  deviendrait 
supérieure  aux  observations  astronomiques  pour  la 
détermination  de  la  parallaxe  solaire.  Cette  méthode, 
proposée  par  GUI,  a  été  appliquée  par  Kiistner  à  Arc  tu- 
rus;  il  a  obtenu  pour  vitesse  moyenne  de  la  Terre  sur 
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son  orbite  39,617  kilomètres,  ce  qui  correspond  à  la 
valeur  8", 844  de  la  parallaxe  solaire. 

La  détermination  de  VApex,  c'est-à-dire  du  point  du 
ciel  vers  lequel  se  dirige  l'ensemble  du  système  solaire 
et  de  la  Adtesse  avec  laquelle  s'effectue  ce  déplacement, 
a  d'abord  été  poursuivie  par  l'observation  des  mouve- 
ments propres  des  étoiles.  Ces  mouvements  ne  sont 
pas  distribués  absolument  au  liasard  dans  toutes  les 
directions,  mais  ont,  en  moyenne,  un  sens  déterminé  à 
cause  du  mouvement  de  translation  du  Soleil.  L'emploi 
des  vitesses  radiales  fournit  une  nouvelle  donnée  pour 
cette  étude  et  est  particulièrement  précieux  pour  la 
vitesse  du  déplacement. 

Soient  oc,  0,  p  l'ascension  droite,  la  déclinaison  et  la 
distance  au  Soleil  d'une  étoile;  x,  y,  z  les  différences 
de  ses  coordonnées  rectangulaires  et  de  celles  du  Soleil 
par  rapport  à  des  axes  fixes  convenables,  de  telle  sorte 
que  l'on  ait  : 

a^r=  p  cos  G  cos  a,      }'==:::  p  cos  G  sina,      2:  =  psinG, 

F=v'a^'  +  y'  +  -'  • 
Soient  X,  Y,  Z  les  composantes  suivant  les  mêmes  axes 
de  la  vitesse  de  translation  du  système  solaire,  x' ,  j', 
z' celles  de   la   vitesse   propre   de   l'étoile,   la  variation 
de  la  distance  p  sera  donnée  par  la  formule  : 

T/Hy  t-'-"  <■'•  -^)^y  (y  --  ^')  +  --(-•■-  Z)]  ' 

remplaçons  x,  y,  z,  p  j)ar  leurs  valeurs  : 

X  cos  a  cos  0  -f-  \  sin  a  cos  g  -|-  Z  sin  0 

=  —  ^7-  +  ««>''  +  h'  +  c-  ' 

où  a,  b,  c  ont  des  valeurs  convenables. 
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Si  on  admet  que  les  mouvements  réels  des  étoiles 
s'effectuent  en  moyenne  dans  toutes  les  directions,  les 
trois  derniers  termes  peuvent  être  considérés  comme 
des  erreurs  accidentelles;  on  peut  les  supprimer,  et  Ton 
aura  un  certain  nombre  d'équations,  entre  X,  Y,  Z  et 
les  vitesses  radiales  observées,  que  l'on  résoudra  par  la 
méthode  des  moindres  carrés. 

Nous  donnons  les  valeurs  successives  trouvées  par 
différents  observateurs  pour  l'ascension  droite  et  la 
déclinaison  de  l'Apex  ainsi  que  pour  la  vitesse  du  mou- 
ment  de  translation. 


Ai 
D 
V 


KOYESLI- 
GETHY 

HOMAN'N 

KEMPF 

RISTEirs- 

CAMPBELL 

2610,0 
+  350,1 

60,8  k. 

3200,1 

+  410,2 
39,3  k. 

2060,1 

+  450,9 

18,6  k. 

2180 
+  450 
17,5  k. 

2770,5 
+  200.0 

19,9  k. 

La  position  de  l'Apex  et  la  vitesse  de  translation 
semblent  d'ailleurs  varier  quand  on  considère  seulement 
les  étoiles  les  plus  brillantes,  ou  au  contraire  les  plus 
faibles. 

38.  Etoiles  doubles  spectroscopiques.  — 
Recherche  de  la  dispersion  dans  le  vide. 
—  En  1890,  Picken'ng  remarqua  sur  des  épreuves 
du  service  spectrophotographique  de  l'observatoire 
de  Harvard  Collège,  des  dédoublements  périodiques 
des  raies  dans  le  spectre  de  (^  Grande  Ourse.  A 
la  même  époque,  ^'ogel  et  Scheiner  observèrent  des 
déplacements  périodiques  de  raies  dans  le  spectre 
d'Algol  ((b  Persée).  Ces  étoiles  constituent  des  couples 
trop  serrés  pour   qu'on  puisse    les    séparer   avec    une 
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lunette,  mais  la  vitesse  radiale  de  leurs  composantes 
permet  au  spectroscope  de  déceler  leur  nature.  Plus 
tard  Bailey,  Campbell,  Deslandres  étudièrent  d'autres 
étoiles  de  ce  type;  leur  nombre  dépasse  actuellement 
i4o;  une  des  plus  belles  est  [3  du  Cocher.  La  découverte 
des  étoiles  doubles  spectroscopiques  n'est  limitée  que 
par  l'éclat  de  ces  astres,  qui  doit  être  suffisant  pour 
supporter  la  dispersion  du  spectroscope;  la  séparation 
des  composantes  au  moyen  de  la  lunette  est  limitée  par 
leur  distance  angulaire.  La  méthode  spectroscopique  a 
permis  de  découvrir  des  étoiles  doubles  dont  l'écarte- 
ment  ne  dépassait  probablement  pas  o",oo5  ;  elle  est 
donc  de  beaucoup  supérieure  à  la  méthode  astrono- 
mique pour  la  découverte  des  étoiles  doubles. 

Les  déplacements  des  raies  permettent  de  construire 
la  courbe  des  vitesses  radiales  d'une  des  composantes 
en  fonction  du  temps  ;  cette  courbe,  qui  donne  immé- 
diatement la  période,  fournit  aussi  les  autres  éléments 
de  l'orbite ,  ou  du  moins  certains  d'entre  eux ,  car  l'in- 
clinaison du  plan  de  l'orbite  et  la  ligne  des  nœuds 
restent  indéterminées.  Nous  n'afons  pas  à  donner  les 
formules  de  ces  déterminations  d'orbites,  qu'on  trouve 
exposées  dans  le  traité  de  M.  Ch.  André. 

Si  les  rayons  des  différentes  longueurs  d'onde  mettent 
des  temps  différents  pour  venir  de  l'étoile,  c'est-à-dire 
si  le  milieu  traversé  est  dispersif ,  les  époques  de 
dédoublement  des  raies  doivent  différer  suivant  la 
région  du  spectre.  Le  spectroscope  fournit  donc  une 
méthode  capable  de  déceler  l'existence  de  la  dispersion 
dans  le  vide;  cette  méthode,  qui  a  été  employée  par 
Belopolski  et  par  Tickhoff,  n'a  pas  encore  donné  de 
résultats  définitifs. 
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39.  Emploi  des  vitesses  radiales  pour  déter- 
miner les  orbites  et  les  parallaxes  des  étoiles 
doubles.  — Dans  le  cas  des  étoiles  dont  on  peut  séparer 
visuellement  les  composantes,  Tapplication  du  principe 
de  Doppler-Fizeau  permet  soit  de  déterminer  l'orbite 
sans  faire  d'hypothèse  sur  sa  forme  si  on  connaît  la 
parallaxe,  soit  de  trouver  la  parallaxe"  si  on  connaît 
l'orbite. 

Pour  trouver  l'orbite  relative  d'une  des  composantes 
d'un  système  binaire  par  rapport  à  l'autre,  on  est 
obligé  d'admettre,  avec  les  méthodes  ordinaires,  que 
cette  orbite  est  une  ellipse  dont  l'étoile,  que  nous  appel- 
lerons étoile  de  comparaison,  occupe  un  des  foyers. 
Cela  revient  à  supposer  que  les  deux  corps  obéissent  à 
la  loi  de  Newton,  et  de  plus  on  admet  ainsi  que  le  mou- 
vement n'est  pas  troublé  par  le  voisinage  de  quelque 
astre  invisible,  comme  cela  a  peut-être  lieu  pour  cer- 
taines étoiles  comme  p  Ophiucus  et  'Ç  Cancer.  Il  y  a 
donc  intérêt  à  déterminer  l'orbite  sans  faire  d'hypothèse 
sur  la  loi  du  mouvement,  et  nous  avons  montré  qu'on 
peut  y  arriver  par  la  méthode  spectroscopique. 

L'orbite  apparente  est  la  projection  de  l'orbite  réelle 
sur  le  plan  perpendiculaire  à  la  ligne  de  visée;  il  s'agit 
donc  de  déterminer  les  valeurs  /,  co  de  l'inclinaison  du 
plan  de  l'orbite  et  de  la  position  de  la  ligne  des  nœuds, 
par  rapport  à  des  axes  parallèles  à  des  axes  fixes  et 
passant  par  l'étoile  de  comparaison. 

Supposons   que   l'on   connaisse ,    pour   une   certaine 

époque,    les    coordonnées   polaires   s,    v,    d'un    point 

de    l'orbite    apparente,    ainsi    que   leurs    dérivées    par 

dz        dv  , 

rapport   au    temps    —jj- ,     -7—  ;    on    peut    obtenu^   ces 
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quantités  au  moyen  de  l'ensemble  des  observations,  si 
l'on  a  établi,  par  une  des  méthodes  connues,  l'équation 
de  l'orbite  apparente.  Ce  sont,  en  effet,  les  coordonnées 
d'un  point  de  cette  orbite  et  leurs  dérivées  par  rapport 
au  temps.  Si  I'oq  a  déterminé  l'orbite  apparente  par 
une  méthode  graphique,  on  pourra  aussi  facilement 
trouver  la  direction  de  la  vitesse  et  sa  valeur.  Nous 
supposerons,  de  plus,  que  l'on  connaît,  pour  la  même 
époque,  au  moyen  du  spectroscope ,  la  différence  des 
vitesses  radiales  a  des  deux  composantes  par  rapport  à  la 
Terre.  Les  coordonnées  rectangulaires  de  l'étoile  con- 
sidérée par  rapport  à  l'étoile  de  comparaison  sont,  en 
désignant  par  D  la  distance  du  couple  à  la  Terre  : 

X,  J=DcCOSr,  2:r=DcSini\ 

Les  composantes  de  sa  vitesse  seront  : 

dx 

ày       ^  /  de  .        ih  \       ,^  , 

7/F  =  ^  i^°^  ''^-'  ^^"  ''  7/7  j  =  ^^  ^^' 

dz  /  .        dt  dv  \ 

__D(^sm.^+scos.^j  =  Dr. 

Si  le  mouvement  s'effectue  dans  un  plan,  il  suffira 
de  déterminer  à  une  seconde  époque  les  quantités  a^,  6/, 
Cl,  pour  avoir  l'équation  du  plan  de  l'orbite,  qui  est 
donnée  par  le  déterminant  : 

X         y  z 

a        V>h        Dr     =o, 

«1        D/>j        Dci 
ou,  avec  des  notations  convenables  : 

'Dkx-\-\^y-\-Cz  =  o. 


EMPLOI   DES   VITESSES   RADIALES  201 

On  voit  que  l'on  a  immédiatement  la  position  de  la 
ligne  des  nœuds  par  la  formule  : 

B 


tg  (0  =  — 

^  c 


Mais  on  n'aura  l'inclinaison  que  si  l'on  connaît  la 
parallaxe  p  =  -pr-  . 

Remarquons  que  ces  formules  donnent,  sans  ambi- 
guïté, la  valeur  de  /,  contrairement  aux  méthodes 
habituelles.  Ces  méthodes  ne  déterminent,  en  effet,  que 
la  forme  de  l'orbite  réelle ,  mais  ne  permettent  pas  de 
distinguer  cette  orbite  de  sa  symétrique  par  rapport  au 
plan  de  l'orbite  apparente.  Nous  voyons  donc  que,  si 
l'on  ne  se  sert  pas  du  principe  de  Doppler-Fizeau  pour 
éviter  l'hypothèse  que  le  mouvement  s'effectue  suivant 
la  loi  de  NcAvton,  on  est  toujours  obligé  d'y  avoir 
recours  pour  lever  l'ambiguïté  qui  existe  entre  l'orbite 
réelle  et  sa  symétrique. 

Si  l'on  détermine  les  trois  quantités  «2»  K^  ^3,  cor- 
respondant à  une  troisième  époque^  on  doit  avoir,  si 
l'orbite  est  plane  : 

abc 

«1        bi        c 


6f,  6,  Co 


o. 


La  valeur  de  ce  déterminant  permet  de  vérifier  si  le 
mouvement  se  fait  bien  dans  un  plan,  c'est-à-dire  n'est 
pas  troublé  par  des  satellites  obscurs.  Or  ce  détermi- 
nant ne  contient  pas  la  parallaxe;  le  principe  de  Dop- 
pler-Fizeau permet  donc  toujours  de  découvrir  si  un 
couple  possède  ou  non  des  sateUites  invisibles. 
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Si  l'orbite  est  plane,  on  peut  vérifier  cpie  la  loi  de 
NcAvton  est  exacte  en  déterminant  l'orbite  réelle; 
dans  ce  cas ,  l'orbite  réelle  doit  être  une  ellipse  dont 
l'étoile  de  comparaison  occupe  un  des  foyers. 

Nous  avons  vu  que  cette  métbode  ne  détermine  ^yas 
la  tangente  de  l'inclinaison,  mais  seulement  le  rapport 
de  cette  tangente  à  la  parallaxe.  Si  l'on  admet  que  le 
mouvement  s'effectue  suivant  la  loi  de  Newton,  on  sait 
qu'on  peut  déterminer,  sans  se  servir  des  vitesses 
radiales,  l'inclinaison  du  plan  de  l'orbite  et  la  position 
de  la  ligne  des  nœuds;  on  peut  donc  inversement, 
connaissant  l'orbite,  se  servir  de  la  méthode  j)récédente 
pour  trouver  la  parallaxe.  Une  méthode  analogue, 
mais  basée  sur  l'observation  d'une  seule  vitesse  radiale, 
a  été  proposée  par  \iven,  Picken'ng,  See,  et  employée 
par  Bclopolski^. 

Jusqu'ici  nous  avons  supposé  le  centre  de  gravité  du 
système  immobile  par  rapport  à  la  Terre.  Si  le  couple 
a  un  mouvement  propre  sur  la  sphère  céleste  et  un 
mouvement  propre  radial,  il  en  résulte  des  corrections 
à  appliquer  aux  observations  des  différentes  époques 
pour  les  rendre  comparables.  On  connaît,  en  effet,  la 
projection  de  la  distance  des  deux  étoiles  sur  un  plan 
perpendiculaire  à  la  ligne  de  visée;  mais,  si  le  centre 
de  gravité  se  déplace,  ce  plan  ne  reste  pas  parallèle  à 
lui-même,  et  il  faudra,  pour  avoir  les  coordonnées  de 
l'étoile  par  rapport  à  des  axes  de  direction  fixe  passant 
par  l'étoile  de  comparaison,  faire  subir  aux  observa- 
lions  des  corrections  qui  pourront  devenir  sensibles 
avec  le  temps. 

1  Ch.  A.M)iiK,  Tiailê  d'astronomie  slellaive ,  II,  p.  69. 
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Supposons  d'abord  que  la  distance  du  couple  à  la 
Terre  reste  constante.  Si  l'on  désigne  par  w  l'angle  de 
position  du  nœud  pour  lequel  l'étoile  s'éloigne  de  la 
Terre,  et  par  i  l'inclinaison,  on  trouve  que  les  correc- 
tions As  Af  à  appliquer  aux  observations  £,  v  sont  : 

As  .     /  X  • 

— ^  =  cos  V  sin  (v  —  (o)  oc  tg  z , 

A  i'  =  sin  V  sin  (v  —  w)  a  tg  z , 

a  désignant  le  déplacement  angulaire  du  couple  entre 
les  deux  époques  considérées. 

Il  faut  remarquer  que  l'intervention  du  spectroscope 
est  indispensable  ici  pour  trouver  quel  est  le  nœud 
pour  lequel  l'étoile  s'éloigne  de  la  Terre.  Si  l'on  ne 
possédait  pas  la  méthode  spectroscopique,  on  ne  pour- 
rait pas  déterminer  le  sens  des  corrections  précédentes. 
Nous  avons  montré  que  ces  corrections  pouvaient  déjà 
être  sensibles  pour  certains  couples  écartés  et  possé- 
dant un  fort  mouvement  propre,  comme  6i  Cygne  et 
a  Centaure. 

Enfin  on  peut,  au  moyen  de  la  méthode  spectrosco- 
pique, déterminer  la  correction  As  due  au  déplacement 
radial  du  centre  de  gravité  par  rapport  à  '  la  terre. 
Soient  a  cette  vitesse,  t  l'intervalle  de  temps  compris 
entre  les  deux  observations  que  l'on  veut  rendre  com- 
parables, p  la  parallaxe,  on  trouve  facilement  : 

As 

=zp.a.t. 

'  s 

En  résumé,  l'application  du  principe  de  Do2:>pler- 
Fizeau  aux  étoiles  doubles  permet  de  déterminer 
l'orbite  sans  faire  d'hypothèse  sur  la  loi  du  mouvement. 
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et  permet  de  calculer  les  petites  corrections  dues  à  leur 
mouvement  propre.  On  peut  dire  qu'avec  ces  formules 
la  généralité  de  la  loi  de  NeAvton,  étendue  aux  étoiles 
doubles,  cesse  d'être  une  hypothèse  dont  la  probabi- 
lité augmente  de  jour  en  jour,  pour  devenir  une  vérité 
d'expérience  dont  l'exactitude  peut  se  vérifier  par  la 
rigueur  de  plus  en  plus  grande  des  observations. 

Dans  le  cas  des  étoiles  triples  ou  multiples,  l'orbite 
réelle  d'une  des  composantes  se  trouve  sur  un  cylindre 
droit  dont  on  connaît  la  base,  qui  est  l'orbite  apparente. 
Si  on  construit,  au  moyen  des  vitesses  radiales  obser- 
vées, une  courbe  :  a=f(i), 
on  aura  : 


X 


=  I  /(/)  r// -[-constante. 


L'aire  de  la  courbe  obtenue  représente,  à  une  cons- 
tante près,  la  valeur  de  l'ordonnée  x  de  l'orbite  réelle. 
Le  principe  de  Doppler-Fizeau ,  appliqué  aux  étoiles 
triples,  peut  donc  fournir  des  résultats  du  plus  grand 
intérêt  pour  la  mécanique  céleste. 
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CHAPITRE  YIl 

SPECTRE   NORMAL   T>V    SOLEIL.   RAIES   DE   FRAUNHOFER .    

LOI    DE    KIRCHHOFF.     LIMITES   DU    SPECTRE   DANS   l'uL- 

TRA-VIOLET    ET    l'oFRA  -  ROUGE.    RAIES    TELLURIQUES. 

Nous  distinguerons  trois  parties  clans  Tétude  du 
spectre  solaire  :  nous  nous  occuperons  d'abord  du 
spectre  normal  ou  spectre  moyen  du  Soleil,  que  l'on 
obtient  en  faisant  tomber  sur  la  fente  du  spectroscope 
la  lumière  provenant  indistinctement  de  tous  les  points 
du  disque.  Puis  nous  étudierons  le  spectre  des  diCTé- 
rentes  régions  de  l'astre,  telles  que  les  taches  'et  les 
facules  ;  et  enfin  nous  verrons  le  spectre  de  l'atmos- 
plière  solaire ,  qui  est  visible  à  l'extérieur  du  disque 
pendant  les  éclipses  totales,  et  qu'on  peut,  en  partie, 
étudier  en  dehors  des  éclipses  par  la  méthode  de  Janssen- 
Lockyer. 

La  distinction  entre  le  spectre  du  disque  solaire  et  celui 
des  taches  ou  des  facules  est  relativement  récente  ;  les 
changements  qui  peuvent  survenir  dans  le  spectre  de  l'en- 
semble du  disque  semblent  très  rares,  et  un  pareil  phé- 
nomène n'a  été  observé  qu'une  fois,  en  i89/|,par  Haie, 
qui  lui  a  donné  le  nom  de  spectre  anomal.  Enfin , 
jusqu'aux  travaux  récents  dont  nous  avons  parlé,  tels 
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que  ceux  de  MM.  Pérot  et  Fabry  et  MM.  Humphreys 
et  Mohler,  on  considérait,  avec  Rowland,  la  position  des 
raies  du  spectre  solaire  comme  absolument  fixe  et 
identique  à  celle  de  ces  raies  dans  le  spectre  de  l'arc 
électrique.  On  pouvait  donc,  jusqu'à  ces  derniers  temps, 
parler  du  spectre  normal  du  Soleil  comme  d'un  phé- 
nomène unique  et  immuable,  dont  l'étude  pouvait  être 
faite  une  fois  pour  toutes  et  ne  devait  être  reprise  que 
lorsque  l'état  de  la  science  permettait  d'obtenir  une 
précision  plus  grande. 

Aujourd'hui,  on  sait  cpie  la  nature  du  spectre  solaire 
n'est  pas  aussi  simple  et  qu'elle  varie  avec  le  point 
considéré  et  aussi  avec  le  temps.  D'ailleurs,  la  position 
des  raies  n'est  pas  identicjuement  la  même  que  celle 
que  l'on  observe  dans  l'arc  électrique.  De  plus,  la 
nature  périodique  des  phénomènes  de  l'activité  solaire 
ne  fait  plus  de  doute,  eti^  comme  nous  l'avons  vu  dans 
rintroduction ,  la  connaissance  de  ces  périodes  est  de 
la  plus  grande  importance,  en  raison  de  la  dépendance 
solaire  de  tous  les  phénomènes  météorologiques  ter- 
restres. Aussi  l'étude  continue  et  systématique  des 
variations  du  spectre  des  différentes  parties  du  Soleil, 
c'est-à-dire  des  taches  et  des  facules ,  est-elle  devenue 
dans  ces  derniers  temps  la  branche  la  plus  importante 
de  l'astrospectroscopie,  tandis  que  le  spectre  de  l'en- 
semble de  la  lumière  de  l'astre  semblait  devenir  moins 
intéressant  à  étudier.  Le  spectre  moyen  du  Soleil  ne 
donne  qu'une  reproduction  grossière,  en  quelque  sorte, 
du  phénomène;  il  est  pourtant  sensiblement  constant, 
c'est-à-dire  que  ses  variations,  comme  nous  l'avons  dit, 
sont  très  rares  et  très  faibles.  Il  y  a  donc  lieu  de  Fétu- 
dier    séparément,   abstraction  faite    de   ces  variations. 
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L'étude  de  ce  spectre  constitue  d'ailleurs  la  base  des 
connaissances  que  l'on  peut  acquérir  sur  la  constitution 
physique  du  Soleil  et  sur  la  place  qu'il  occupe  au  milieu 
des  autres  étoiles.  On  peut  comparer,  en  effet,  le  spectre 
normal  du  Soleil  à  celui  des  étoiles,  qui,  en  raison  de 
leur  diamètre  insensible,  représente  le  spectre  moyen 
de  ces  astres. 

4o.  Le  spectre  normal.  —  Historique.  —  Wol- 
laston  en  1802,  puis  Fraunhofcr  en  181 4,  observèrent 
l'existence  de  raies  sombres  perpendiculaires  à  l'extension 
longitudinale  du  spectre  du  Soleil  ;  mais  ils  ne  cherchèrent 
pas  à  en  donner  l'explication.  WoUaston  dut  sa  découverte 
à  l'emploi  qu'il  fit  pour  la  première  fois  d'une  fente  très 
fine  qu'il  regardait  simplement  au  travers  d'un  prisme. 
Newton  avait  déjà  remarqué  avant  lui  qu'on  obtient  un 
spectre  plus  pur  en  prenant  comme  source  de  lumière 

un    paralléloo^ramme   de      — -  ou de    pouce    de 

r  ^  10         20  ^ 

largeur,  au  lieu  d'une  ouverture  circulaire  ;  mais  la 
largeur  de  cette  fente  était  encore  trop  grande  pour  lui 
permettre  de  distinguer  les  lignes  sombres.  A^ollaston 
remarqua  aussi  que  le  chlorure  d'argent  est  altéré  non 
seulement  par  la  partie  violette  du  spectre,  mais  encore 
par  la  partie  invisible  qui  lui  fait  suite.  Cette  expérience 
constitue  la  première  photographie  du  spectre  ultra- 
violet. Fraunhofer  cherchait  dans  le  spectre  des  points 
de  repère  en  vue  de  déterminer  les  indices  de  certains 
verres  pour  des  couleurs  bien  définies  ;  aussi  ne 
se  contenta- t-il  pas  d'observer  l'existence  des  raies 
sombres,  mais  il  chercha  à  mesurer  leurs  positions.  Il 
observa  que  les  lignes  noires  sont  toujours  visibles 
dans  la  lumière  venant  du    Soleil,   que  cette   lumière 
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soit  directe  ou  réfléchie  par  les  nuages  ou  diffusée  dans 
l'atmosphère.  Il  vit  aussi  que  ces  raies  ont  une  posi- 
tion fixe  par  rapport  aux  couleurs  des  différentes  par- 
ties du  spectre,  qu'elles  sont  toujours  semblablement 
disposées,  et  qu'avec  un  même  prisme  elles  sont  pla- 
cées à  la  même  distance  les  unes  des  autres.  Le  dessin 
qu'il  en  avait  fait  représentait  donc  un  phénomène 
constant  et  bien  déterminé.  Pour  faciliter  la  désigna- 
tion des  différentes  couleurs  du  spectre.  Fraunhofer 
choisit  les  huit  raies  les  plus  visibles  et  leur  donna  les 
noms  des  lettres  de  l'alphabet  depuis  A  jusqu'à  H, 
noms  par  lesquels  on  les  désigne  encore  aujourd'hui. 
A  et  B  sont  dans  la  partie  rouge  du  spectre ,  C  dans 
l'orangé,  D  à  la  limite  de  l'orangé  et  du  jaune,  E  dans 
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le  vert-jaune,  F  dans  le  vert-bleu,  G  dans  le  bleu  foncé 
ou  indigo,  H  à  l'extrémité  du  violet.  Il  nota,  de  plus,  un 
groupe  important  de  lignes  fines  entre  A  et  B,  et  trois 
lignes  entre  E  et  F,  groupes  qu'il  appela  respective- 
ment a  et  6  (fig.  23). 

Le  dessin  de  Fraunhofer  contient  cinq  cent  soixante- 
seize  raies,  et,  comme  sa  longueur  est  assez  réduite,  il 
en  résulte  que  les  raies  font  paraître  le  spectre  presque 
noir  ;  en  réalité  pourtant,  les  raies  sombres  sont  pour  la 
plupart  excessivement  étroites,  et  la  partie  lumineuse  du 
spectre  est  en  surface  beaucoup  plus  importante  que  la 
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partie  obscure.  La  partie  supérieure  du  dessin  porte  une 
courbedont  l'ordonnée  représente  l'intensité  visuelle  delà 
partie  correspondante  du  spectre  ;  on  peut  considérer  cette 
courbe  comme  le  premier  essai  de  spectrophotométrie. 
Fraunhofer,  qui  fut  le  premier  à  étudier  le   spectre 
solaire,  doit  aussi  être  regardé  comme  le  fondateur  de 
l'astrospectroscopie.    11   appliqua  en    effet    le    spectro- 
scope  à  l'étude  de  la  lumière  des  astres,  notamment  à 
celle  de  Vénus  et  de  la  Lune;  il  reconnut  que,  dans  ce 
cas,  la  lumière  est  identique  à  celle  du  spectre  solaire, 
ce  qui  prouve  cpie  ces  astres  ne  sont  pas  lumineux  par 
eux-mêmes,   mais  réfléchissent  simplement  les  rayons 
du  Soleil.  Il  remarqua  également  que  la  double  raie  D 
du  spectre  solaire  coïncide  avec  la  position  des  raies  de 
la  lumière   émise  par  une  lampe,    raies  que  l'on  sait 
aujourd'hui    être    caractéristiques    de    la    vapeur    de 
sodium.   11  restait  à  prouver  que  les  raies   du   spectre 
solaire    n'étaient  pas   dues    à    l'atmosphère    terrestre, 
comme  on  était  naturellement  porté  à  le  penser,  puis- 
qu'on  n'avait  pas  encore   observé  dans  le   laboratoire 
de  spectre  renversé.  Fraunhofer,  qui  avait   deviné  que 
l'atmosphère  n'était  pas  la  cause  des  raies  sombres,  le 
prouva  bientôt  en  observant  des  spectres  d'étoiles  et  en 
montrant  qu'ils  présentent  des  raies  différentes  de  celles 
du  spectre  solaire.    Cette  découverte  constitue  la  base 
de  l'étude  de  la  chimie  solaire  ou  stellaire. 

En  i844;  Mathiessen  donna  un  beau  dessin  du 
spectre  solaire.  Il  observait  simplement  avec  un  prisme 
et  une  lentille  cylindrique  plan -convexe  collée  au 
prisme,  et  dont  l'axe  était  parallèle  à  la  fente  et  à 
l'arête  du  prisme.  Les  rayons  pénétraient  normale- 
ment dans  le  prisme.  Yers  la  même  époque,  Zantedes- 
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chi,  à  Padoue,  s'adonnait  à  la  même  étude.  Il  perfec- 
tionna la  méthode  de  Fraunhofer  en  plaçant  le  prisme 
entre  deux  lentilles,  tandis  que  ce  dernier  observait 
simplement  au  travers  du  prisme  et  avec  une  lunette 
une  fente  placée  à  une  certaine  distance.  L'appareil 
de  Zantedeschi  comportait  donc ,  en  somme,  un  colli- 
mateur et  une  lunette,  et  par  suite  différait  peu  des 
spectroscopes  actuels.  Ce  perfectionnement  important 
fut  d'ailleurs  découvert  à  la  même  époque  et  indépen- 
demment  par  Swan,  en  1847.  D'autre  part,  Masson, 
en  i85/|,  se  servit  d'un  spectroscope  comprenant  un 
collimateur  et  ime  lunette,  et  semblable ,  sauf  par  le 
manque  d'échelle  divisée,  au  spectroscope  de  Rirchhoff 
et  Bunsen,  que  nous  avons  décrit. 

4t.  Constitution  physique  du  Soleil.  Kir- 
chhoff.  —  La  nature  des  raies  noires  du  spectre 
solaire  devait  rester  inconnue,  malgré  les  recherches 
des  plus  habiles  physiciens,  jusqu'en  1860,  époque  à 
laquelle  Kirclihoff  énonça,  la  découverte  qui  a  immor- 
talisé son  nom.  Kirchhoff  dessina  le  spectre  solaire  au 
moyen  d'un  spectroscope  à  quatre  prismes  plus  disper- 
sif  que  tous  ceux  dont  on  s'était  servi  jusqu'alors,  et 
il  employa  une  échelle  divisée  pour  repérer  la  position 
des  raies.  Son  dessin,  qui  ne  s'étend  que  de  la  raie  D 
à  la  raie  F ,  a  plus  d'un  mètre  de  longueur.  Les 
autres  parties,  de  A  à  D  et  de  F  à  G,  ont  été  dessinées 
par  son  élève  Hoffmann  avec  le  même  instrument  et 
la  même  méthode.  L'ensemble  forme  une  longueur  de 
2°*5o  environ.  Mais  Kirchhoff  ne  se  contenta  pas  d'étu- 
dier pratiquement  la  lumière  du  spectre  solaire,  il 
donna  aussi  l'explication  théorique  de  la  présence  des 
raies  obscures  et  annonça  que    ces  raies  étaient  pro- 
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duites  par  l'absorption  de  vapeurs  métalliques  relative- 
ment froides,  entourant  le  Soleil. 

Cette  idée,  comme  la  plupart  des  découvertes  scien- 
tifiques, avait  été  aperçue  ou   même  formulée  en  par- 
tie par  beaucoup  d'autres  savants.  Foucault,  en  i8/i9, 
avait  déjà  observé  le  phénomène  du  renversement  des 
raies  dans  l'arc  électrique,  où  il  avait  vu  une  raie  noire 
se  former  à  la  place  de  la  raie  brillante  D  du  sodium  ; 
mais  il  n'avait  pas   donné  l'explication  de  ce  phéno- 
mène. Stokes,  Thomson,  avaient  énoncé  presque  exac- 
tement la  découverte  de   la   constitution  ph)'sique   du 
Soleil.    Euler ,   lui-même,   en    1770,  dans   sa   Theoria 
lucis,  avait  posé  le  principe  suivant  :   «   Chaque  corps 
absorbe   la  couleur   ayant  une  longueur   d'onde  égale 
à  celle  dans    laquelle    oscillent  ses  plus  petites  parti- 
cules. »  Ângslrom,  en  i853,   écrivait   «   qu'un   gaz  à 
l'état  d'incandescence  émet  des  rayons  lumineux  de  la 
même    réfrangibilité   que  ceux  qu'il  peut  absorber  ». 
Brewster,  ayant  remarqué  la  coïncidence  des  raies  noires 
et  de  celles  du  sodium ,  supposait  que  certains  rayons 
étaient   absorbés  par  un  milieu   qui  devait  se  trouver 
dans   le    Soleil.    Bobiquet,  en    i859,  écrivait  que    les 
vapeurs  entourant  un  corps  incandescent   interceptent 
une  partie  plus  ou  moins  considérable  du  rayonnement 
total,  en  produisant  des  bandes  ou  des  lignes  sombres. 
Mais    ce   fut   KirchhotT   qui   donna  corps ,  en  quelque 
sorte,  à  cette  théorie  et  lui  donna  sa  forme  défmitive  : 
le  Soleil  est  formé  d'une  sphère  lumineuse,  qui,  si  elle 
était   seule,    produirait  un    spectre  continu,  et  d'une 
atmosphère     ou    couche    gazeuse     enveloppant     cette 
sphère   et   produisant,   par   son  absorption,    les   raies 
noires  de  Fraunhofer. 
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Rircliboff  étudia  d'une  façon  très  détaillée  la  question 
de  la  probabilité  de  la  présence  d'une  vapeur  dans 
l'atmosplière  solaire,  d'après  le  nombre  des  coïnci- 
dences trouvées  entre  ses  raies  et  celles  du  spectre  de 
Fraunbofer.  Il  juxtaposa  dans  son  spectroscope  le  spectre 
solaire  et  celui  de  la  vapeur.  La  distance  moyenne  de 
deux  raies  consécutives  étaitde  2  millimètres.  Il  admitque 
deux  raies  situées  dans  cbaque  spectre  étaient  en  coïnci- 
dence quand,  dans  son  dessin,  leur  distance  était  moindre 
que  o™'",5.  Alors,  considérant  la  vapeur  du  fer,  pour 
laquelle  il  avait  trouvé  soixante  coïncidences,  il  calcula 
que  la  probabilité  pour  qu'un  tel  fait  soit  dû  au  hasard 
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était  moindre  que  ( —  |  .  Il  ne  faudrait  pas  pour- 
tant être  dupe  de  ces  résultats  du  calcul  des  pro- 
babilités. En  effet,  on  remarqua  plus  tard  que 
toutes  les  raies  d'un  élément  donné  ne  se  trouvent  pas 
dans  le  spectre  solaire,  et  l'on  supposa  d'abord  que  ces 
raies  supplémentaires ,  observées  seulement  dans  le 
laboratoire,  étaient  dues  à  des  impuretés,  de  telle 
sorte  que  les  coïncidences  observées  par  Kirchhoff 
démontreraient  bien  toujours  l'existence  de  l'élément 
considéré,  mais  dans  un  état  de  pureté  où  nous  ne 
l'avons  jamais  observé. 

/i2.  Théorie  de  la  dissociation.  —  On  peut 
faire  encore  une  autre  supposition  et  penser  que  nos 
éléments  ne  sont  pas  véritablement  des  corps  simples, 
et  qu'aux  températures  élevées,  comme  celles  qui 
doivent  régner  dans  le  Soleil,  ils  se  dissocient  et  que  leurs 
éléments  dissociés  donnent  des  spectres  plus  simples. 
Dans  ce  cas,  les  raies  dont  nous  observons  les  coïnci- 
dences correspondraient  à  un  état  différent  des  mole- 
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cules  du  corps  considéré.  Cette  théorie  ,  soutenue  prin- 
cipalement par  Lockyer ,  trouve  certaines  confirma- 
tions dans  la  physique  céleste,  notamment  dans  le 
fait  que,  dans  les  spectres  des  taches,  les  différentes 
raies  d'un  même  élément  se  comportent  différemment, 
ne  sont  pas  élargies  ou  renforcées  en  même  temps,  ou 
même  sont  inégalement  déplacées,  ce  qui  semble  indi- 
quer des  vitesses  variables  des  différentes  parties  disso- 
ciées de  l'élément.  La  théorie  de  la  dissociation  n'est  pas 
une  simple  hypothèse  sans  fondements  expérimentaux. 
On  sait,  en  effet,  notamment  d'après  les  travaux  de  Plii- 
cker  et  Hittorf  et  de  G.  Salet,  que  les  métalloïdes  peuvent 
donner  deux  spectres  différents,  suivant  les  conditions 
de  température  et  de  pression.  Les  métaux  peuvent 
aussi,  d'après  les  expériences  de  Roscoë  et  Lockyer, 
présenter  des  spectres  différents,  et,  d'après  des  recherches 
récentes  ^  beaucoup  d'entre  eux  semblent  pouvoir  don- 
ner un  spectre  tout  différent  de  leur  spectre  habituel, 
quand  on  les  soumet  à  des  étincelles  provenant  de 
condensateurs  à  grande  capacité,  c'est-à-dire  très 
chaudes.  Ces  observations  amènent  à  penser  qu'aux 
très  hautes  températures  il  doit  se  produire  des  modi- 
fications et  des  simplifications  dans  la  structure  des 
molécules  des  corps  que  l'on  croyait  simples.  Il  n'y  a 
d'ailleurs  pas  de  raison  pour  que  les  spectres  des  élé- 
ments qui,  dans  l'hypothèse  de  la  dissociation,  forment 
en  réalité  nos  corps  simples,  comprennent  précisément 
certaines  lignes  du  spectre  de  l'élément  considéré  ;  ces 
spectres  peuvent  être  complètement  différents,  de  telle 
sorte  qu'un  de  nos  corps  simples,  transporté  dans  le 

1  GoLDSTEiN,  Physikalische  Zellschrift,  oct.  1907. 
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Soleil,  peut  donner  un  spectre  qui  diffère  absolument 
de  celui  que  nous  avons  l'habitude  de  lui  voir.  On  dit 
généralement  que,  si  la  Terre  était  portée  à  la  tempéra- 
ture du  Soleil,  son  spectre  serait  le  même  que  celui  de 
cet  astre.  On  voit  que,  si  la  théorie  de  la  dissociation  est 
exacte,  cette  affirmation  est  loin  d'être  prouvée. 

lio.  Eléments  présents  dans  le  Soleil.  — 
Quoi  qu'il  en  soit,  depuis  Kirchlioff,  les  dessins  toujours 
plus  précis  du  spectre  solaire  ont  permis  d'identifier 
un  nombre  de  raies  de  plus  en  plus  considérable  avec 


Fig.  24.  —  Raies  Dj  et  D2,  d'après  Angstrom ,  ThoUon,  Fiévez. 


celles  des  éléments  terrestres.  Angstrom  donna  le  pre- 
mier un  dessin  du  spectre  gradué  en  longueurs  d'onde, 
et  non  plus  avec  une  échelle  divisée  arbitraire.  Il  se  ser- 
vait d'un  réseau  dont  les   traits  étaient  tracés  au  dia- 
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mant  sur  une  lame  de  verre  transparente  ;  il  détermina 
la  longueur  d'onde  de  près  de  looo  raies.  Thollon, 
avec  son  spectroscope  à  prismes  (p.  ^o),  obtint  un 
spectre  de  lo  mètres  de  longueur,  comprenant  plus  de 
3ooo  raies  entre  A  et  b.  Son  dessin  est  partagé  en 
quatre  bandes  longitudinales,  donnant  l'aspect  du 
spectre  pour  différentes  hauteurs  du  Soleil  et  pour  dif- 
férents états  hygrométriques.  Spée  continua  le  travail  que 
Thollon  avait  commencé.  Fiévez  se  servit  de  la  combinai- 
son d'un  spectroscope  de  Christie  (p.  66)  et  d'un  réseau, 
et  obtint  également  une  dispersion  considérable.  Mais 
tous  ces  travaux  furent  dépassés  de  beaucoup  par  les  pho- 
tographies faites  par  Bowland  au  moyen  de  réseaux 
concaves.  La  longueur  du  spectre  de  Rovvland,  qui  est 
divisé  en  vingt  parties,  est  égale  à  i3  mètres.  Ce 
spectre  contient  environ  20.000  raies.  Plus  récemment, 
Higgs  a  obtenu,  par  le  même  procédé,  de  très  belles 
photographies  du  spectre  solaire.  Nous  donnons  un 
tableau  des  longueurs  d'onde  des  raies  du  spectre 
visuel    et    du    spectre    ultra- violet    d'après   Rowland, 


Tif  ^  ii""'n 


nu 


1-W]' 


Fig.  25.  —  Spectre  solaire  entre  H  et  K. 


et  le  nom  des  éléments  auxquels  se  rapportent  ces 
raies.  Pour  les  raies  placées  entre  parenthèses,  nous 
donnons  la  moyenne  des  longueurs  d'onde  des  com- 
posantes. On  trouvera  Içs  tables  de  Rowland  dans 
l'ouvrage  de  Watts. 
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Les  éléments   principaux  dont   on   trouve  les  raies 
dans  le  spectre  de  Fraunhofer  sont  d'abord  le  fer,  pour 


RAIES  DU  SPECTRE  SOLAIRE 


A 
B 

C 
Di 
D2 

(E) 

Jh 
b, 

F 

(G) 
H 
K 


l 

ÉLÉMENT 

7Ô94.0Ô9 

0 

6867,461 

0 

6563.054 

H 

5896,154 

Na 

5890,182 

Xa 

5270,106 

Fe 

5183.792 

M  8 

5172,871 

Mg- 

5168.366 

Mg 

4861.496 

H 

4307,988 

Fe 

3968.620 

Ca 

3933,809 

Ca 

>"OM 

X 

ÉLÉMENT 

L 

3820.566 

Fe 

(M) 

3727,414 

Fe 

N 

3581,344 

Fe 

0 

3441,135 

Fe 

P 

3361,327 

Ti 

Q 

3181.387 

Fe 

R 

3286,898 

Ca 

» 

3179.453 

Ca 

?• 

3144,616 

Fe 

(S) 

3100,419 

Fe 

s 

3047.720 

Fe 

(T) 

3020,975 

Fe 

t 

2994,542 

Fe 

U 

2947,993 

Fe 

lequel  on  compte  actuellement  plus  de  2.000  coïnci- 
dences et  dont  on  a  pu  dire  qu'il  forme  l'ossature  du 
spectre  solaire,  le  titane,  le  calcium,  caractérisé  par 
les  raies  G,  g  et  surtout  H  et  K  à  la  limite  du  violet 
et  de  l'ultra-violel,  qui  sont  de  beaucoup  les  raies  les 
plus  fortes  et  les  plus  larges  du  spectre.  On  trouve 
aussi  le  magnésium,  qui  produit  les  raies  6,  et  l'iiy- 
drogène  avec  ses  raies  caractéristiques  C,  F,  G',  h,  dans 
la  partie  visuelle,  raies  que  l'on  désigne  plutôt  main- 
tenant par  les  lettres  Ha,  Hp^  Hy^  Hg. 

Rowland  a  observé  dans  le  Soleil  les  raies  de  trente- 
cinq  éléments  différents,  que  l'on  trouve  aussi  en 
abondance  dans  la  constitution  de  la  Terre  ;  on  a  trouvé 
aussi   dans   le    Soleil  des  corps  plus  rares,  comme  le 

Spectroscopie  astronom.  7 
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gallium,  ou  qui  n'ont  été  découverts  que  longtemps 
après  sur  la  Terre,  comme  l'hélium.  Ce  dernier  gaz. 
caractérisé  par  la  raie  jaune  D3  des  protubérances,  a 
été  extrait  ensuite  d'une  météorite  par  Ramsay,  puis 
découvert  dans  le  minerai  d'un  corps  rare,  la  clévéite. 

ÉLÉMENTS  PRÉSENTS  DANS  LE  SOLEIL 
D'APRÈS  ROWLAND 


RANGES   PAR   ORDRE   D  INTENSITE   DES    LIGNES   EN   COÏNCIDENCE 


Calcium. 

Fer. 

Hydrogène. 

Sodium. 

NickeL 

Magnésium. 

Cobalt. 

Silicium. 

Aluminium. 

Titane. 

Glirome. 

Manganèse. 


Strontium. 

Vanadium. 

Baryum. 

Carbone. 

Scandium. 

Yttrium. 

Zirconium. 

Molybdène. 

Lanthane. 

Niobium. 

Palladium. 

Néodyme. 


Cuivre. 

Zinc. 

Cadmium. 

Cérium. 

Glucinium. 

Germanium. 

Rhodium. 

Argent. 

Étain. 

Plomb. 

Erbium. 

Potassium, 


RANGES    D  APRES    LE   NOMBRE    DE    COÏNCIDENCES 


Fer. 

Nickel. 

Titane. 

Manganèse. 

Chrome. 

Cobalt. 

Garljone. 

Vanadium. 

Zirconium. 

Cérium. 

Calcium. 

Scandium. 


Iridium. 

Osmium. 

Platine. 


Néodyme. 

Lanthane. 

Yttrium. 

Niobium. 

Molybdène. 

Palladium. 

Magnésium. 

Sodium. 

Silicium. 

Hydrogène. 

Strontium. 

Baryum. 


Aluminium, 

Cadmium. 

Rhodium. 

Erbium. 

Zinc. 

Cuivre. 

Argent. 

Glucinium. 

Germanium. 

Étain. 

Plomb. 

Potassium, 


ÉLÉMENTS  DOUTEUX 


Ruthénium. 

Tantale. 

Thorium, 


Tungstène. 
Uranium. 
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ÉLÉMENTS  ABSENTS 


Antimoine. 

Cœsium. 

Rubidium. 

Arsenic. 

Or. 

Sélénium. 

Bismuth. 

Indium, 

Soufre. 

Bore. 

Mercure. 

Thallium. 

Azote. 

Phosphore. 

Praséodyme 

Les  métaux  que  l'on  trouve  dans  l'atmosphère  du 
Soleil  ont  généralement  un  faible  poids  atomique,  bien 
qu'il  y  ait  des  exceptions,  comme  le  baryum,  le  cadmium 
et  quelques  autres.  Les  métaux  suivants,  qui  donnent 
un  grand  nombre  de  raies  dans  le  spectre  solaire,  ont 
un  poids  atomique  inférieur  à  loo  :  fer  (p  n=  56), 
titane  (48),  magnésium  (2^),  chrome  (52),  cobalt  (59), 
sodium  (28),  calcium  (4o),  manganèse  (55),  cuivre 
(63),  zinc  (65),  aluminium  (27),  etc..  Au  contraire, 
les  métaux  à  poids  atomiques  élevés  sont  rares,  ou 
manquent  dans  le  spectre  solaire  :  par  exemple,  on  n'y 
a  pas  observé  l'antimoine  (ii9),  le  bismuth  (207),  le 
cœsium  (182),  l'indium  (11 4),  le  mercure  (i99),  le 
thallium  (208),  le  praséodyme  (i39).  Mais  il  y  a  encore 
des  exceptions,  et  on  a  identifié  des  raies  du  plomb 
(2o5),  etc.  On  en  a  conclu  que  les  couches  qui  com- 
posent le  Soleil  sont  rangées  par  ordre  de  poids  spéci- 
fiques. Pourtant  la  quantité  de  métal  et  sa  facilité  de 
volatilisation  peuvent  expliquer  les  exceptions  à  cette 
règle. 

Quant  aux  métalloïdes,  si  l'on  met  à  part  l'hydro- 
gène, qui  par  bien  des  côtés  se  rapproche  des  métaux, 
leurs  raies  sont  excessivement  rares  ou  douteuses,  sans 
que  l'on  puisse  d'ailleurs  en  tirer  la  conclusion  que  ces 
corps  sont  effectivement  absents  ou  existent  en  très 
petite  quantité  dans  l'atmosphère  solaire.  En  effet,    les 
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métalloïdes  donnent  difficilement  leur  spectre  caracté- 
ristique quand  ils  sont  en  présence  des  métaux. 

L'oxygène  a  donné  lieu  à  de  nombreuses  discus- 
sions. En  1877.  Schiister^  trouva  que  les  lignes 
du  spectre  de  l'oxygène  à  basse  température ,  ou  ce 
qu'il  appelle  son  spectre  composé,  paraissaient  parmi 
les  lignes  de  Fraunliofer,  tandis  que  Draper^  annon- 
çait qu'il  avait  obtenu  des  photographies  sur  lesquelles 
on  voyait  une  coïncidence  manifeste  entre  des  parties 
plus  brillcm/es  du  spectre  continu  du  Soleil  et  les  raies 
brillantes  du  spectre  de  l'oxygène  à  haute  température, 
ou  spectre  élémentaire.  Pourtant  ces  raies  brillantes 
n'étaient  pas  visibles  dans  la  chromosphère,  ce  qui  ren- 
dait cette  observation  très  douteuse.  La  question  fut 
discutée  par  Schuster,  Piazzi  Smith,  Vogel,  Troivbridge 
et  Iliitchins ,  et  il  est  prouvé  que  les  lignes  bril- 
lantes remarquées  par  Draper  n'étaient  que  des  par- 
ties du  sj.)ectre  continu  dépourvues  de  raies  noires  et 
paraissant  ainsi  plus  claires  que  les  parties  voisines. 
L'oxygène  donne,  par  absorption,  un  troisième  spectre. 
11  est  difficile  de  décider  si  les  raies  A  et  B,  qui 
correspondent  à  ce  spectre,  sont  produites  uniquement 
par  l'oxygène  de  l'air,  et  si  ces  lignes  seraient  absolu- 
ment absentes  du  spectre  solaire  en  dehors  de  l'atmos- 
phère. Nous  verrons  que  les  travaux  effectués  sur  ces 
raies  tendent  à  prouver  qu'elles  sont  exclusivement 
d'origine  tellurique. 

Mais  les  travanx  de  Smith,  Raiiqe,  Paschen  el  Jeiuell 
semblent  conlirmer  les  observations  de  Schuster  et  mon- 
trer qu'il  existe  dans  le  spectre  solaire  des  lignes  dues  à 

1  Nature,  J877. 

2  Amer.  Journal,  J877;  C.  7?.,  LXXXV,  1877,  p.  61.3. 
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l'oxygène.  Mais  ce  ne  sont  pas  celles  que  donne  son 
spectre  d'absorption  à  basse  température,  ni  de  son 
spectre  élémentaire,  mais  celles  de  son  spectre  composé 
ou  spectre  de  série.  Notons  que  la  présence  de  l'oxygène 
a  été  observée  dans  les  atmosphères  de  quelques  étoiles. 
Mac~Clean^  signale  la  coïncidence  de  certaines  lignes  de 
3  scorpion,  ^  grand-chien,  ^  centaure,  ^  croix,  avec  les 
lignes  connues  de  l'oxygène.  La  présence  des  lignes  de 
l'oxygène  dans  le  spectre  solaire  n'aurait  donc  rien 
d'exceptionnel. 

Abney  et  Lockyer  ont  signalé  la  présence  du  car- 
bone. Ce  dernier  observateur-,  puis  Liveing  et  Dewar^, 
Trowbridge  et  Hiitchins'',  et  enfin  Kayser  et  Range 
ont  montré  la  coïncidence  de  lignes  du  spectre  solaire 
avec  celles  du  carbone  dans  l'arc  électrique.  Ce  fait, 
longtemps  contesté,  est  aujourd'hui  définitivement 
acquis.  On  trouve  notamment  une  bande  correspon- 
dant à  celle  du  cyanogène ,  dont  la  tête  a  pour  lon- 
gueur d'onde  3883,  et  une  autre  correspondant  à  la 
bande  verte  5i65  des  hydrocarbures.  Le  carbone  exis- 
terait donc  dans  l'atmosphère  du  Soleil ,  comme  dans 
les  comètes,  en  combinaison  avec  l'hydrogène. 

On  trouverait  aussi,  d'après  Kayser  et  Range,  des 
lignes  de  l'azote  dans  le  spectre  solaire. 

44.  Exactitude  de  la  loi  de  Kirchhoff.  — 
Nous  avons  vu  que  la  coïncidence  des  raies  du  spectre 
solaire  et  de  quelques-unes   des  raies  du   spectre  des 


»  Proceed.  of  the  Royal  Society,   1899,  LXV,  p.   196,  et  LXIT  , 
1898,  p.  418. 

2  Proc.  R.  Society,  XXVII ,  1878,  p.  308. 

3  Proc.  R.  Society,  XXX,  1880,  p.  491. 
^  Amer.  Journal]  XXXIV,  1887. 
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métaux  dans  l'arc  électrique  ne  nous  permet  pas,  en 
toute  rigueur,  d'affirmer  la  nature  chimique  des 
vapeurs  qui,  par  leur  absorption,  produisent  ces  raies. 
Ces  coïncidences,  lorsqu'elles  ne  s'étendent  pas  à  toutes 
les  raies  du  spectre  métallique,  nous  annoncent  peut- 
être  seulement  la  présence  d'éléments  dissociés  du 
corps  considéré,  c'est-à-dire,  en  somme,  de  corps 
simples  différents.  Mais,  du  moins,  pouvons-nous  con- 
clure, comme  le  veut  la  loi  de  Kirchhoff,  de  la  pré- 
sence d'une  longueur  d'onde  manquante  dans  le  spectre 
solaire,  à  l'existence,  dans  le  spectre  de  la  vapeur  qui 
produit  cette  absorption,  d'une  radiation  brillante  de 
longueur  d'onde  précisément  égale?  La  loi  de  Kirchhoff 
sur  le  rapport  du  pouvoir  émissif  au  pouvoir  absorbant 
est-elle  absolument  exacte?  On  sait  qu'il  n'en  est  pas 
toujours  rigoureusement  ainsi.  Nous  ne  pouvons  étu- 
dier ici  la  loi  de  Kirchhoff.  Rappelons  pourtant  que, 
dans  les  cas  où  elle  est  applicable ,  cette  loi  peut 
s'énoncer  de  la  façon  suivante  :  Tout  corps  émettant, 
dans  des  conditions  données,  des  rayons  d'une  certaine 
longueur  d'onde  polarisés  dans  une  certaine  direction, 
absorbe  dans  les  mêmes  conditions  les  rayons  de  même 
longueur  .d'onde  et  polarisés  de  même  qui  lui  par- 
viennent. Réciproquement,  une  vapeur  incandescente 
devrait  émettre  des  rayons  correspondant  à  toutes  les 
longueurs  d'onde  de  ceux  qu'elle  peut  absorber,  et  le 
rapport  du  pouvoir  émissif  au  pouvoir  absorbant 
devrait  être  constant  pour  toutes  ces  longueurs  d'onde 
et  égal  au  pouvoir  émissif  du  corps  noir  à  la  même 
température  et  pour  la  même  radiation. 

Mais  la  loi  de  Kirchhoff  ne  s'applique  rigoureuse- 
ment que  dans  un  très  petit  nombre  de  cas.  Cette  loi 
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se  rapporte  uniquement  à  l'émission  et  à  l'absorption 
calorifiques,  c'est-à-dire  aux  cas  où  seule  la  chaleur 
sert  de  source  à  l'énergie  rayonnante.  Ce  fait,  annoncé 
d'abord  par  Wiedemann ,  a  été  étudié  aussi  par  Prings- 
heim^.  On  arrive  à  la  conclusion  que  les  conditions  de 
la  loi  de  KirchhofT  ne  sont  rigoureusement  remplies 
que  pour  les  spectres  continus  et  les  spectres  de  bandes 
émis  par  les  gaz  et  les  vapeurs  à  des  températures 
élevées.  Quand  l'émission  de  ces  spectres  ou  celle  de 
spectres  de  lignes  est  due  à  des  actions  chimiques, 
comme  cela  a  lieu  dans  les  flammes,  on  n'a  pas  un 
rayonnement  calorifique  proprement  dit,  et  les  condi- 
tions d'application  de  la  loi  ne  sont  pas  remplies.  De 
même,  la  loi  ne  s'applique  pas  ciux  spectres  de  lignes 
des  gaz  et  des  vapeurs  illuminés  électriquement.  Or 
les  spectres  de  lignes  des  gaz  n'ont  jamais  pu  être 
obtenus  par  une  simple  élévation  de  température-; 
par  conséquent,  —  si  l'on  met  de  côté  les  théories  de 
Julius,  —  on  doit  admettre,  dans  l'état  actuel  de  la 
science,  que  le  spectre  lumineux  des  gaz  de  la  chromos- 
phère est  d'origine  électrique  et,  par  suite,  ne  remplit 
pas  les  conditions  d'application  de  la  loi  de  Kirchhoff. 
Il  est  impossible  également  que  le  spectre  des  vapeurs 
métalliques  soit  d'origine  purement  calorifique.  On  peut 
même  dire  que  les  conditions  rigoureuses  de  la  loi  de 
Kirclihofl"  ne  sont  sans  doute  jamais  remplies,  car  il 
est    difficile   de   concevoir  un    phénomène  solaire  où 

1  Rapports  du  Congrès  de  physique,  1900,  t.  II,  p.  100. 

2  Bien  plus,  et  cette  remarque  est  grave  pour  les  théories 
solaires,  d'après  les  expériences  de  Hittorf  (  Wied.  Ann.,  VU, 
1879,  p.  553;  XIX,  1883,  p.  73),  une  élévation  de  température 
suffisante  semble  même  empêcher  les  gaz  d'être  illuminés  parles 
décharges. 
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n'interviendrait  ni  une  luminescence  d'origine  chi- 
mique  ni   une  illumination   électrique. 

Pourtant  il  ne  faudrait  pas  aller  trop  loin,  car  il  est 
bien  certain  que  si  le  rapport  de  l'émission  à  l'absorp- 
tion n'est  pas  aussi  simple  que  le  pensait  Kirchhoff, 
ce  rapport  n'en  existe  pas  moins  et  est  mis  en  évi- 
dence par  les  expériences  élémentaires  de  renversement 
des  spectres  ;  mais  il  y  a  là  seulement  un  résultat 
expérimental,  et  non  une  conséquence  théorique  rigou- 
reuse des  principes  de  la  Thermodynamique.  On  peut 
considérer  la  relation  entre  l'émission  et  l'absorption 
simplement  comme  une  conséquence  des  phénomènes 
de  résonance.  Les  molécules  de  la  vapeur  ou  du  gaz 
traversé  par  un  rayon  lumineux  sont  mises  en  mou- 
vement et  absorbent  l'énergie  des  vibrations  de  l'éther 
correspondant  à  la  longueur  d'onde  des  radiations 
qu'elles  sont  capables  d'émettre.  Mais  la  correspon- 
dance n'est  pas  absolument  exacte  ;  dans  certains 
cas ,  notamment  près  des  lignes  d'absorption ,  qui 
représentent  des  points  de  discontinuité  dans  la 
valeur  du  pouvoir  émissif,  il  peut  y  avoir  absorption 
de  radiations  que  la  vapeur  n'émet  pas  ou  émet  avec 
une  intensité  très  faible.  Il  serait  donc  dangereux 
d'appliquer  rigoureusement,  dans  ce  cas,  les  consé- 
quences de  la  loi  de  Kirchhofl". 

Prenons  un  exemple  :  les  larges  raies  H  et  R  du 
calcivmi  sont,  comme  nous  le  verrons,  doublement 
renversées  sur  tous  les  points  du  disque  solaire,  c'est- 
à-dire  qu'elles  présentent  une  ligne  brillante  centrale 
nommée  K2  ou  ITj.  Cette  raie  brillante  est  générale- 
ment unique  sur  les  taches,  mais  sur  le  disque  elle  est 
séparée  elle-même  en  deux  parties  par  une  ligne  fme 
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et  sombre  nommée  K3.  M.  Deslandres  attribue  ces 
diverses  apparences  à  l'existence  de  trois  couches  suc- 
cessives de  vapeur  de  calcium,  qui  recouvriraient  la  pho- 
tosphère sur  tout  le  disque,  excepté  au-dessus  des 
taches,  où  la  couche  supérieure  n'existerait  pas.  Les 
raies  brillantes  Kg  seraient  dues  par  conséquent  à  la 
couche  moyenne,  et  la  raie  K3  à  l'absorption  produite 
par  la  couche  supérieure.  Or  M.  Mesli/i  a  montré 
récemment^  que  ces  doubles  renversements  pouvaient 
en  effet  s'expliquer  par  la  théorie  de  M.  Deslandres, 
et  qu'il  fallait  admettre  qu'au  bord  des  raies  du  spectre 
l'absorption  d'une  vapeur  peut  être  sensible,  bien  que 
son  pouvoir  émissif  soit  pratiquement  nul.  Il  faut 
donc  admettre  que  la  loi  de  Rirchlioff,  ou  du  moins 
sa  réciproque,  n'est  pas  rigoureusement  exacte  pour 
ces  points  particuliers  et  qu'à  une  radiation  manquante 
dans  le  spectre  solaire  ne  correspond  pas  forcément 
une  radiation  de  même  longueur  d'onde  de  la  vapeur 
considérée.  Il  est  impossible,  au  contraire,  d'expliquer 
les  apparences  observées  en  admettant  que  le  pouvoir 
absorbant  est  toujours  proportionnel  au  pouvoir  émis- 
sif. 

45.  Apparences  des  raies  de  Fraunhofer. 
—  Il  n'y  a  pas  que  les  raies  H  et  K  du  calcium  qui 
présentent  dans  le  spectre  solaire  une  configuration 
irrégulière.  Nous  verrons,  lorsque  nous  nous  occupe- 
rons notamment  du  spectre  des  taches ,  que  d'autres 
lignes  présentent  aussi  des  phénomènes  de  renverse- 
ment. Les  lignes  sombres  du  spectre  de  Fraunhofer 
elles-mêmes  n'ont  pas  toujours  l'apparence  qui  résul- 

1  B.  A.,  XXV,  1908,  p.  9. 
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terait  d'une  simple  absorption  suivant  la  loi  de  Kir- 
clihoff.  Jeicell  a  étudié  l'aspect  des  raies  et  leurs 
coïncidences  avec  les  raies  de  l'arc,  non  pas  dans  le 
voisinage  des  taches  ou  dans  les  régions  troublées  du 
disque,  mais  sur  une  longue  ligne  découpée  sur  l'image 
du  Soleil  par  la  fente  du  spectroscope.  Les  lignes 
principales,  spécialement  les  lignes  ombrées,  présentent 

une  courbe  d'intensité  sin- 
gulière ,  qui  peut  être  re- 
présentée par  la  figure  26. 
Jewell  estime  qu'il  n'y  a 
Pig  26.  P^s   là   un   effet  de   con- 

traste; de  plus,  cette  appa- 
rence est  parfois  dissymétrique.  Toutes  ces  particula- 
rités ont  donné  lieu  à  des  explications  faisant  interve- 
nir, outre  la  loi  de  Kirchhoff,  le  principe  de  Dop- 
pler-Fizeau,  l'influence  de  la  température  et  de  la 
pression  et  aussi,  dans  la  théorie  de  Julius,  l'effet  de 
la  dispersion  anormale,  explications  qui  se  rapportent 
aux  diverses  théories  solaires  et  que  nous  ne  pou- 
vons indiquer  ici.  La  science  a  encore  beaucoup  de 
progrès  à  faire  de  ce  côté,  et  on  est  loin  du  jour  où, 
connaissant  les  modifications  que  subit  la  loi  de  Kir- 
chhoff dans  des  conditions  données,  on  pourra  se  servir 
de  l'apparence  des  raies  de  Fraunhofer  pour  déter- 
miner la  nature  des  phénomènes  de  l'atmosphère 
solaire. 

46.  Limites  du  spectre  solaire.  —  L'ultra- 
violet. —  La  partie  idtra-violelte  du  spectre  solaire  a 
clé  étudiée,  au  moyen  des  méthodes  que  nous  avons 
décrites  plus  haut,  principalement'par.  Masca/;/,  Cornaet 
Bowlancl.    Draper  obtint  de  bonnes  photographies  de 
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cette  partie  du  speclre  au  moyen  de  réseaux  ;  ses  déter- 
minations s'étendent  jusqu'à  la  raie  0.  (a  =  344i). 
Mascart  a  reconnu  la  partie  suivante  depuis  la  raie  P 
jusqu'à  la  raie  ï,  et  a  mesuré  les  longueurs  d'onde  des 
raies  du  spectre  ultra- violet.  Le  spectre  dessiné  par 
Cornu,  et  qui  fait  suite  au  spectre  normal  d'Angstrôm, 
se  compose  de  deux  parties  :  la  première,  s'étendant 
jusqu'à  la  raie  0 ,  peut  s'observer  avec  des  objectifs  et 
des  prismes  en  verre  ordinaire  ;  la  seconde ,  qui  va  de 
la  raie  0  à  la  raie  U  {),  =r=2948),  a  été  obtenue  au 
moyen  d'objectifs  en  quartz  achromatisés  avec  du  spath 
et  de  prismes  en  spath  d'Islande. 

On  a  trouvé,  dans  la  partie  ultra -violette  comme 
dans  la  partie  visuelle,  un  grand  nombre  de  coïnci- 
dences entre  les  raies  solaires  et  celles  des  vapeurs 
métalliques.  Les  raies  L,  M,  N,  0,  Q,  r,  s,  S,  T,  /^  U, 
appartiennent  au  fer,  la  raie  P  au  titane,  R  au  cal- 
cium. Les  raies  sombres  sont,  dans  cette  région,  beau- 
coup plus  nombreuses  et  plus  rapprochées  que  dans  la 
partie  visuelle. 

L'étude  de  la  longueur  du  spectre  ultra -violet  du 
Soleil,  c'est-à-dire  de  la  longueur  d'onde  limite  de  ses 
radiations,  est  très  importante,  parce  que  cette  lon^ 
gueur  dépend  de  la  température  du  corps  qui  émet  le 
spectre  et  augmente  avec  elle.  On  sait,  en  effet,  qu'un 
corps  que  l'on  chauffe  de  plus  en  plus  commence  par 
émettre  des  radiations  calorifiques,  puis  les  radiations 
du  spectre  visuel ,  et  enfin  les  rayons  ultra- violets  ;  on 
peut  donc  ainsi  se  faire  une  idée  de  la  température  des 
astres,  et  nous  avons  vu  que  c'est  sur  cette  remarque 
que  Janssen  avait  basé  ses  vues  sur  l'évolution  des 
étoiles.  Mais,  lorsqu'on  photographie  le  spectre  solaire 
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avec  des  spectroscopes  dont  les  verres  sont  transparents 
pour  les  rayons  ultra -violets,  le  spectre  ne  s'étend 
pourtant  que  jusqu'à  la  longueur  d'onde  o!J-,295  envi- 
ron, même  lorsqu'on  prend,  comme  le  faisait  Cornu, 
toutes  les  précautions  pour  empêcher  l'absorption  des 
rayons  ultra -violets  dans  l'instrument  et  aussi  pour 
supprimer  le  voile  de  la  plaque  par  la  lumière  diffuse 
des  autres  radiations,  qui  pourraient  masquer  le  phé- 
nomène avec  les  longues  poses  que  l'on  est  obligé 
d'employer.  Il  était  naturel  de  penser  que  cette  limite 
du  spectre  solaire  provenait  simplement  de  sa  nature , 
et  que  le  Soleil  n'émettait  pas  de  radiations  plus  réfran- 
gibles  ;  mais  Cornu,  étudiant  la  partie  ultra -violette 
des  spectres  du  magnésium ,  du  cadmium ,  du  zinc  et 
de  l'aluminium ,  trouva  des  raies  dont  les  longueurs 
d'onde  étaient  beaucoup  plus  courtes  et  descendaient 
parfois  jusqu'à  X=  i85/i.  Il  fut  ainsi  conduit  à  penser 
que  le  Soleil  émet  des  rayons  ultra -violets  aussi 
réfrangibles  que  ceux  des  spectres  obtenus  au  moyen 
de  l'étincelle  électrique,  mais  que  ces  rayons  sont 
absorbés  par  l'atmosphère  terrestre.  On  vit  d'abord 
une  preuve  de  cette  théorie  dans  le  fait  que  le 
spectre  solaire ,  à  égalité  de  hauteur  de  l'astre , 
paraissait  plus  long  en  hiver  qu'en  été,  ce  qui  sem- 
blait tenir  à  la  variation  de  composition  de  l'air. 
On  attribua  donc  d'abord  l'absorption  à  la  vapeur 
d'eau,  qui  est,  comme  on  sait,  plus  rare  en  hiver  qu'en 
été. 

Cornu  détermina  la  loi  d'après  laquelle  varie  la 
longueur  du  spectre  ultra-violet,  d'une  part  lorsque  la 
hauteur  du  Soleil  au-dessus  de  l'horizon  augmente,  et 
d'autre  part  lorsque  l'observateur  change  d'altitude.  La 
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formule  qui  représente  cette  variation  est  la  suivante  : 

—  log.  sin  h  =  mX  -\-  az  -|-  n 

où  h  représente  la  hauteur  du  Soleil,  z  l'altitude,  m 
une  constante  qui  vaut  o,oo49,  et  a  l'inverse  de  la  cons- 
tante barométrique  (i8336  m.);  il  faut  remarquer  que, 
d'après  cette  formule ,  le  spectre  ne  s'allonge  que  de 
lo  U.  A.  quand  on  s'élève  de  9oo  mètres. 

Cornu  arriva  ainsi  à  prouver  que  l'absorption  n'est 
pas  due  surtout  à  l'influence  de  la  vapeur  d'eau,  comme 
il  l'avait  cru  tout  d'abord,  mais  à  l'air  lui-même.  En 
effet,  la  loi  de  distribution  de  la  matière  absorbante 
correspond  exactement  à  celle  de  l'air  d'après  la  varia- 
tion de  la  pression  barométrique  avec  l'altitude,  et 
non  à  celle  de  la  vapeur  d'eau,  dont  la  répartition  dans 
l'atmosphère  est  connue  par  des  expériences  hygromé- 
triques. Pour  vérifier  ces  résultats ,  Cornvi  étudia 
expérimentalement  l'absorption  de  l'air  et  trouva  qu'un 
tube  de  quatre  mètres  de  longueur  rempli  d'air  suffît 
à  faire  disparaître  dans  le  spectre  la  dernière  raie  de 
l'aluminium,  qui  redevient  visible  si  l'on  fait  le  vide 
dans  le  tube. 

Des  travaux  plus  récents  permettent  d'attribuer,  au 
moins  en  partie,  cette  absorption  à  l'ozone.  Hartley 
trouva  dans  le  spectre  ultra-violet  de  l'ozone  une  bande 
d'absorption  située  entre  280  et  2  33[j.^.  et  s'étendant  sur 
les  longueurs  d'onde  plus  grandes  à  mesure  que  la 
masse  de  matière  absorbante  augmentait  ;  il  émit  le 
premier  l'idée  que  cette  bande  pouvait  être  la  cause 
du  brusque  raccourcissement  du  spectre  ultra -violet 
observé  par  Cornu.  Cette  hypothèse  fut  confirmée  par 
Meyer,  qui  étudia,  au  moyen  d'un  spectrophotomètre, 
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la  constante  d'absorbtion  oc  de  l'ozone  pur  à  o"  et  sous 
la  pression  de  760  millimètres  pour  différentes  longueurs 
d'onde  ;  il  trouva  les  valeurs  suivantes  : 

)..  193  200  210  220  230  240  250  260  270  280  290  300 
a.   11,7  7,8  11,5  19,2  48,6  105,0  123,0  126,0  116,0  73,4  38,6  30,3 

Ces  chiffres  correspondent  exactement  à  la  position 
de  la  bande  de  Hartley.  Meyer,  se  basant  sur  la  quan- 
tité d'ozone  contenue  dans  l'atmosphère  d'après  L^'i'j  \ 
calcula  les  valeurs  de  l'intensité  J^^  et  J  des  différentes 
parties  du  spectre  solaire  en  dehors  de  l'atmosphère  et 

à  la  surface  de  la  Terre. 
ioo__ — , — , — ,    ,    , — , — , — , — ^ — rrn      Nous  donnons  (fig.  27) 

les  courbes  qui  repré- 
sentent ces  intensités 
en  fonction  de  la  lon- 
gueur d'onde.  On  voit 
avec  quelle  rapidité 
l'intensité  J  décroît 
entre  les  longueurs 
d'onde  280  et  3oo. 
D'ailleurs ,  d'après  les 
travaux  de  Liveing  et 
Dewar^  et  de  Kreussler^ ,  l'oxygène  exercerait  aussi 
une  absorption  notable  dans  l'ultra-violet.  Il  se  peut 
que  la  rapidité  de  la  diminution  d'intensité  du  spectre 
solaire  soit  due  aussi  à  cette  cause. 

De  plus,  une  partie  du  phénomène  peut  être  due 
non    pas    à   une   absorption,     mais    à    la    diffraction 

1  Ciel  et  Terre,  XIX,  J898,  p.  291. 

2  Phil.  Maff.,  (5),  XXVI,  1888,  p.  286. 

3  Drudes  Ànn.,  VI,  1901,  p.  412. 
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moléculaire.   D'après   une   théorie   de   Lord  Rayleigh, 
il  se  produit  dans   les  gaz  une  diffusion  des  rayons, 
qui   devient    d'autant   plus   grande  que  les  longueurs 
d'onde  sont  plus  petites.   Ce  phénomène,  qui  est   dû 
à   la  diffraction  produite  par  les    molécules  gazeuses, 
permet  d'expliquer  la  couleur  bleue  du  ciel ,  qui  serait 
due  à  ces  rayons  de  courte  longueur  d'onde.   Inverse- 
ment, il  résulte  de  cette  théorie  que,  dans  la  lumière 
qui    a    traversé    l'atmosphère,    l'intensité   des   rayons 
de  courte    longueur  d'onde   doit   être    très  diminuée. 
La  dernière  radiation  ultra -violet  te  observée  corres- 
pond à  la  longueur  d'onde   a  =2922.  Il  est  à  remar- 
quer que  cette  valeur  est  analogue  à  la  valeur  a  =  29-0, 
que  Hiiggins  a  trouvée  comme  limite  du  spectre  ultra- 
violet de  l'étoile  a  Lyre.  Or,  comme  nous  le  verrons,  a 
Lyre  est  une   étoile  du  premier   type  spectral,  c'est- 
à-dire    qu'on    doit    la    considérer   comme    ayant    une 
température  plus  élevée  que  celle  du  Soleil.  Il  y  a  là 
une  preuve  de  plus  que  la  limitation  du  spectre  solaire 
est  bien  due  à  l'absorption  atmosphérique  et  non  au 
spectre  solaire  lui-même. 

47.  L'infra- rouge.  —  Dans'  l'infra- rouge,  la 
longueur  du  spectre  n'a  pas  d'intérêt  pour  la  détermi- 
nation de  la  température  de  l'astre;  car.  aux  plus 
basses  températures,  les  corps  commencent  à  émettre 
des  rayons  calorifiques,  et,  si  on  ne  trouve  pas  ces 
rayons  dans  le  spectre  solaire,  on  peut  immédiatement 
en  conclure  qu'ils  sont  absorbés  par  l'atmosphère  ter- 
restre. 

Abney  fut  le  premier  à  obtenir  des  photographies 
de  la  partie  infra-rouge  du  spectre  solaire  en  1880;  il 
nota  environ  200  raies  au  delà  de  A  jusqu'à  X  =  98oo. 
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En  1886,  il  atteignit  la  longueur  d'onde  2.'j[x.  De 
nombreux  travaux  furent  efîectués  sur  le  spectre  infra- 
rouge ;  mais  les  résultats  les  plus  importants  ont  été 
obtenus  par  Langley  au  moyen  du  bolomètre  enregistreur 
(p.  48).  En  i883,  se  servant  d'un  prisme  de  sel  gemme 
et  de  réseaux  de  diffraction,  il  dessina  le  spectre  infra- 
rouge jusqu'à  Az=2,7;  plus  tard,  en  1900,  il  publia 
un  résultat  définitif  jusqu'à  5,3|j..  Le  maximum  d'éner- 
gie correspond  à  peu  près  à  A=r:iij..  La  courbe  qui 
représente  cette  énergie  en  fonction  de  la  longueur 
d'onde  présente  des  minima  très  accusés  correspon- 
dant à  des  bandes  d'absorption  2:)lutôt  qu'à  des  raies 
fines.  Nous  verrons  que  certaines  de  ces  bandes  sont 
d'origine  tellurique.  La  courbe  s'abaisse  rapidement 
quand  la  longueur  d'onde  augmente,  et  vers  X=:5jj, 
l'énergie  est  déjà  extrêmement  faible.  M.  MiUochaii  a 
repris  l'étude  du  spectre  infra- rouge  en  se  servant 
de  plaques  insolées,  c'est-à-dire  légèrement  voilées, 
dont  les  radiations  infra-rouges  diminuent  le  voile;  il 
a  été  jusqu'à  la  longueur  d'onde  95oo.  M.  Higgs  a 
publié  également  de  magnifiques  épreuves  du  spectre 
infra-rouge,  qui  s'étendent  jusqu'à  A  8600. 

Riibeiis  et  Aschkinass,  puis  Ai'chols,  ont  montré  que 
les  rayons  restants  produits  par  la  réflexion  d'un  fais- 
ceau infra-rouge  sur  de  la  fluorine,  ainsi  que  ceux  que 
Ton  obtient  dans  les  mêmes  conditions  avec  du  sel 
gemme,  n'existent  pas  dans  l'énergie  rayonnante  qui 
nous  vient  du  Soleil. 

On  peut  se  demander  si  l'absorption  des  radiations 
du  spectre  solaire,  tant  dans  l'ultra-violet  que  dans 
l'infra-rouge,  est  due  uniquement  à  l'influence  de 
l'atmosphère  terrestre.  Il  est  évident  que  l'atmosphère 
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du  Soleil  doit  aussi  jouer  un  rôle  dans  ce  phénomène. 
Les  gaz  qui  entourent  le  Soleil  forment  en  effet  un 
écran,  dont  nous  ignorons  sans  doute  le  coefficient  de 
transmission,  mais  dont  l'influence  peut  être  considé- 
rable, si  nous  comparons  son  épaisseur,  qu'il  est  facile 
de  déduire  de  la  distance  à  laquelle  s'étendent  les  gaz 
de  la  couronne ,  à  celle  de  l'atmosphère  terrestre ,  que 
l'on  connaît  aussi  approximativement  parles  observations 
d'aurores  boréales  ou  d'étoiles  filantes.  On  sait,  par 
exemple ,  que  les  gaz  raréfiés ,  d'après  les  expériences 
de  Thomson,  absorbent  énergiquement  les  oscillations 
électriques.  Or  la  couronne  constitue  une  atmosphère 
de  gaz  raréfiés  qui  s'étend  à  une  grande  distance  du 
Soleil.  Cette  atmosphère  absorbe  peut-être  complète- 
ment les  radiations  de  grandes  longueurs  d'onde 
comme  les  ondes  hertziennes,  ce  qui  expliquerait  que 
ces  ondes  n'ont  pas  été  observées,  comme  nous  l'avons 
dit,  à  la  surface  de  la  Terre.  La  distance  à  laquelle  on 
voit  les  gaz  de  la  couronne  illuminés  correspondrait , 
en  adoptant  la  théorie  de  Nordmann  sur  la  cause  de 
cette  illumination ,  à  la  distance  pour  laquelle  les 
dernières  ondes  hertziennes  parties  du  Soleil  sont 
complètement  absorbées.  Cette  distance,  variable  avec 
la  période  des  taches  solaires,  n'indiquerait  pas  que  le 
coronium  s'étend  plus  loin  à  certaines  époques  qu'à 
d'autres ,  mais  seulement  que  le  rayonnement  est  plus 
ou  moins  intense  suivant  ces  époques. 

De  même,  les  parties  plus  denses  de  l'atmosphère 
solaire  absorbent  peut-être  fortement  les  rayons  ultra- 
violets, de  telle  sorte  que  la  courbe  d'intensité  de  cette 
partie  du  spectre  ne  correspond  peut-être  pas  à  celle 
que  l'on  aurait,  abstraction  faite  de  l'atmosphère  ter- 
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restre,  si  la  photosphère  existait  seule  sans  être 
eutourée  par  la  chromosphère.  On  ne  pourrait  donc 
pas  tirer  de  la  forme  de  cette  courbe,  même  si  l'on 
pouvait  faire  abstraction  de  l'absorption  atmosphé- 
rique, de  conclusion  certaine  concernant  la  tempéra- 
ture de  la  surface  de  la  photosphère. 

48.  Les  'raies  telluriques.  —  Le  spectre  solaire 
que  nous  observons  n'est  pas  le  spectre  même  du 
Soleil  tel  qu'on  le  verrait  d'un  point  de  l'espace  situé 
en  dehors  de  notre  atmosphère,  mais  bien  plutôt  le 
spectre  de  la  Terre  vu  de  ce  point  de  l'espace. 
L'atmosphère  terrestre  produit  dans  le  spectre  normal 
de  nombreuses  modifications,  dont  nous  avons  vu  les 
effets  sur  les  parties  extrêmes  du  spectre  dans  l'infra- 
rouge et  dans  l'ultra-violet.  Dans  la  partie  visuelle, 
cette  influence  se  traduit  non  plus  par  une  brisure 
presque  nette,  comme  pour  l'ultra-violet,  ni  par  de 
larges  bandes,  comme  cela  a  lieu  pour  l'infra- rouge, 
mais  par  des  raies  souvent  très  fines  et  tout  à  fait 
semblables  aux  raies  de  Fraunhofer. 

Breivster  découvrit,  en  i833,  l'existence  de  ces  raies 
d'absorption,  en  observant  des  bandes  obscures  qui 
apparaissaient  seulement  dans  le  spectre  solaire  le  soir 
et  le  matin.  Le  dessin  de  ces  bandes  fut  publié,  en 
1860,  par  Brewster  et  Gladstone;  dans  ce  dessin,  les 
raies  et  les  bandes  désignées  par  les  lettres  grecques 
appartiennent  à  l'atmosphère  terrestre.  Les  raies  telhi- 
riques  ont  été  étudiées  en  détail  par  Angsirôm,  Cornu, 
Tfiollon,  et  plus  récemment  par  Becker ,  Millier  et 
lll(j()S.  Rowland  a  également  noté  dans  ses  photogra- 
phies du  spectre  solaire  les  lignes  d'origine  terrestre. 

Les   raies    telluriques   sont  d'autant   moins    visibles 
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que  l'observateur  est  à  une  altitude  plus  élevée  et  que 
le  Soleil  est  plus  haut  sur  l'horizon,  et  c'est  ce  carac- 
tère qui  permet  de  les  distinguer  des  raies  solaires 
ordinaires.  Nous  avons  vu,  en  parlant  du  principe  de 
Doppler-Fizeau ,  une  autre  méthode  que  Cornu  a 
employée  avec  succès  dans  le  même  but. 

49.  Bandes  de  la  vapeur  d'eau.  —  Janssen 
étudia  les  rai«s  telkiriques  à  partir  de  i863  et  résolut 
en  lignes  fines  un  certain  nombre  des  bandes  de 
Brewster  ;  il  constata  que  Sirius  présentait  les  mêmes 
phénomènes  que  le  Soleil  ;  enfin  ,  pour  achever  de 
prouver  que  la  cause  de  ces  bandes  était  bien  due  à 
l'atmosphère  terrestre,  il  observa  à  Genève  un  feu  de 
sapin  allumé  à  21  kilomètres  de  distance,  et  vit  appa- 
raître dans  son  spectroscope  les  bandes  de  BreAvster. 
Janssen  attribua  cette  absorption  à  la  vapeur  d'eau , 
et,  pour  vérifier  cette  hypothèse,  il  étudia  le  spectre 
d'absorption  produit  par  cette  vapeur  au  moyen  d'un 
tube  de  87  mètres  de  longueur;  il  montra  ainsi  que  le 
groupe  a  et  les  bandes  voisines  de  D  sont  bien  dus  à 
la  vapeur  d'eau. 

Ces  raies  disparaissent  presque  complètement  par 
une  forte  gelée,  parce  qu'à  ce  moment  l'air  est  extrê- 
ment  sec;  elles  augmentent  d'intensité,  au  contraire, 
avec  l'état  hygrométrique,  et  Piazzi- Smith  avait 
annoncé  qu'on  pouvait  prévoir  la  pluie  et  les  orages 
par  lapparition  de  la  bande  de  la  pluie,  située  près  de 
D.  Cette  question  a  été  très  étudiée  par  la  suite.  Il  est 
certain,  d'après  les  recherches  de  Cornu,  que  l'inten- 
sité des  raies  de  la  vapeur  d'eau  peut  renseigner  très 
exactement  sur  l'état  hygrométrique  de  l'atmosphère  ; 
mais  on  a  reconnu  qu'il  arrive  très  fréquemment  que 
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la  pluie  tombe  sans  qu'auparavant  la  bande  de  la  pluie 
soit  devenue  plus  marquée,  et  réciproquement.  Ang~ 
sirôm  avait  déjà  remarqué  que,  pendant  les  fortes  gelées, 
les  raies  telluriques  situées  près  de  D .  de  C  et  entre 
A  etB  disparaissaient,  tandis  qu'au  contraire  les  groupes 
A,  B  et  7.  gardent  toute  leur  intensité.  Cela  tient  à  ce 
que  ces  dernières  bandes  n'ont  pas  la  même  origine 
que  les  précédentes  et  sont  dues  à  l'oxygène. 

La  vapeur  d'eau  ne  donne  pas  de  bandes  d'absorption 
dans  la  partie  visuelle  du  spectre  qui  s'étend  du  jaune 
au  violet  ni  dans  Fui tra- violet  ;  en  revanche,  son 
spectre  d'absorption  s'étend,  dans  l'infra-rouge,  jusqu'à 
20  \j.  et  semble  très  compliqué.  Chaque  bande,  dans 
cette  région,  peut  sans  doute  se  résoudre  en  lignes  ou 
en  bandes  plus  fines  ;  mais ,  en  raison  du  peu  de 
finesse  de  la  méthode  bolométrique ,  on  n'a  encore 
qu'une  représentation  grossière  des  maxima  d'ab- 
sorption de  ce  spectre.  Les  principaux  travaux  sur  le 
spectre  tellurique  infra-rouge  de  la  vapeur  d'eau  sont 
dus  à  Becquerel,  à  Abney  et  Festings ,  à  Langley,  à 
Paschen ,  et  plus  récemment  à  Foœle  (i9o4)  et  à 
M.  Stefaiiik  (i9o6).  Riibens  et  Aschkinass  ont  étudié 
le  spectre  d'absorption  de  la  vapeur  d'eau  jusqu'à 
20  [j..  Xous  donnons  un  tableau  des  principales 
bandes  infra- rouges  de  la  vapeur  d'eau. 

5o.  Bandes  de  l'oxygène.  —  Les  recherches 
d'Egoroff  ont  montré  que  les  bandes  A,  B  et  a  sont 
produites  par  l'oxygène  de  l'air  ;  il  les  observa  en 
effet,  à  l'Observatoire  de  Paris,  dans  la  lumière  d'une 
lampe  électrique  placée  au  Mont-Valérien  et  les 
retrouva  dans  le  spectre  d'absorplion  de  l'oxygène 
contenu  dans  un  tube  de  20  mètres  de  longueur. 
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Ces  bandes  sont  remarquables  par  leur  structure 
identique  et  formée  de  cannelures  régulières;  elles  se 
décomposent  en  une  série  de  lignes  doubles  ou  dou- 
blets. La  disposition  de  ces  lignes  a  été  étudiée  d'abord 
par  Langley^,  puis  notamment  par  Higgs-  et  théori- 
quement par  Stoney^  et  par  Lester''.  Leurs  longueurs 
d'onde  ont  été  déterminées  par  la  plupart  des  savants 
qui  ont  donné  des  dessins  ou  des  photographies  du 
spectre   normal:     Thollon,    Rowland ,    Higgs,    Jewell. 

BANDES  TELLURIQUES 


DE    LA    PARTIE    VISUELLE    DU    SPECTRE    SOLAIRE 


i\-o 

NOM 

élém. 

POSITION 

REMARQUES 

1 

A 

0 

7718-7593 

2 

a 

HiO 

7327-7164 

3 

B 

0 

7164-6867 

Contient  aussi  des  lignes 
de  la  vapeur  d'eau. 

4 

près  de  C 

H20 

6602-6433 

Contient  aussi  des  lignes 
de  A,  d'après  Ro-\v- 
land. 

5 

a 

G 

G350-6267 

Contient  aussi  des  lignes 
de  la  vapeur  d'eau. 

6 

près  de  D 

b.  de  la  pluie 

H^O 

6054-585 

7 

a' 

0 

583-579 

584-578  (  Becker). 

8 

0 

H20 

578-567 

9 

l 

HâO 

5478-5420 

10 

a" 

0 

5396-5377 

d'après  Lester, 

11 

i 

H20 

5111-4981 

d'après  Becker. 

1  Pvoc.  Amer.  Acad.,  IV,  1878,  p.  92. 

2  Proc.  Royal  Soc,  LIV,  1893,  p.  200. 

3  Rep.  Brit.  Assoc,  1895,  p.  610. 

^  Astr.  a.  Astr..  XII,  1893,  p.  563. 
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BANDES  INFRA  -  ROUGES  DE  LA  VAPEUR  D'EAU 


A-o 

NOM 

POSITIO>' 

REMARQUES 

1 

0,814  (X 

d'après  Fowle. 

2 

— 

0,896 

» 

3 

P 

0,933 

» 

4 

(7 

0,945 

» 

5 

T 

0,974 

» 

6 

^1 

1,119 

» 

7 

<I»o         . 

1,134 

» 

8 



1,172 

» 

9 



1,331 

» 

10 

— 

■    1,451 

» 

11 

¥i 

1,469 

» 

12 

Q 

1,73-2,24 

d'après  Paschen. 

13 

X 

2,36-3,02 

Coïncide  avec  une  bande  de  CO^. 

14 

5,25- 

(Paschen.) 

15 

— 

5.90 

» 

16 

— 

6,07 

» 

Mac-Clean.  Une  quatrième  bande,  nommée  a.',  a  été 
trouvée  par  Jewell  et  une  dernière  (a")  par  Lester. 
Leurs  lignes,  très  faibles,  offrent  la  même  disposition 
que  celles  des  bandes  A,  B,  oc.  Kayser  a  donné  un 
tableau  des  longueurs  d'onde  des  lignes  de  ces  cinq 
bandes  d'après  les  différents  observateurs. 

Les  raies  A  et  B  sont -elles  uniquement  telluriques 
ou  sont- elles  en  partie  produites  par  l'atmosphère 
solaire?  La  question  est  importante,  car  elle  se  rat- 
tache à  celle  de  l'existence  de  l'oxygène  dans  le  Soleil, 
ou  du  moins  à  l'existence  de  cet  élément  dans  les 
parties  relativement  froides  de  l'atmosphère  solaire, 
]^ar  exemple  dans  la  couronne,  où  l'oxygène  pourrait 
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donner  un  spectre  d'absorption  semblable  à  celui  des 
lignes  telluriques.  Pour  résoudre  ce  problème,  il  existe 
deux  méthodes  :  la  première  consiste  à  vérifier  expéri- 
mentalement qu'une  quantité  de  gaz  égale  à  celle  de 
l'atmosphère  donne  les  raies  A  et  B  avec  la  même 
intensité  que  dans  le  spectre  solaire  ;  la  deuxième 
méthode  consiste  à  observer  à  une  altitude  élevée  et  à 
examiner  si  la  diminution  de  visibilité  des  bandes  A 
et  B  s'accorde  avec  une  loi  qui  rendrait  nulle  cette 
visibilité  à  la  limite  de  notre  atmosphère.  Ces  deux 
méthodes  ont  été  employées  par  Janssen.  Il  observa 
les  raies  telluriques  au  sommet  du  Faulhorn,  au  pic 
du  Midi,  puis  au  Mont-Blanc,  où  il  fit  même  cons- 
truire un  observatoire  ;  il  trouva  que  ces  bandes 
étaient  beaucoup  moins  marquées,  et,  comme  l'inten- 
sité des  doublets  décroît  d'un  côté  à  l'autre  de  la  bande, 
il  en  résulte  que  le  nombre  des  doublets  visibles 
diminue  à  mesure  que  l'on  s'élève.  Au  niveau  de  la 
mer,  on  voit  i3  ou  i4  doublets  dans  la  raie  B;  à 
Chamonix  (io5o'"),  le  treizième  est  très  faible;  aux 
Grands-Mulets  (3o5o"'),  on  n'en  voit  que  lo  ou  12,  et 
8  seulement  au  sommet  du  Mont-Blanc.  M.  de  la 
Baume-Pliwinel  confirma  la  diminution  d'intensité  des 
doublets,  mais  montra  qu'ils  restaient  tous  visibles 
sur  ses  clichés. 

Pour  observer  à  une  altitude  encore  plus  élevée, 
M.  de  la  Baume -Phivinel  se  servit  de  ballons-sondes. 
Le  ballon  porte,  en  guise  de  nacelle,  un  spectroscope 
photographique  à  vision  directe,  suspendu  de  telle  sorte 
que  son  axe  se  trouve  vertical.  Un  miroir,  placé  au- 
dessous  de  lui  et  incliné  convenablement,  envoie  sur 
la  fente  les  rayons  du  Soleil  ;  ce  miroir  est  porté  par 
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des  barreaux  aimantés,  de  manière  à  ce  qu'il  soit  bien 
orienté  au  moment  où  doit  se  produire  la  pose.  Cet 
instant  est  calculé  d'après  la  vitesse  de  l'ascension  d'un 
ballon  libre,  et,  au  moment  où  l'aérostat  doit  atteindre 
sa  plus  grande  altitude ,  un  mouvement  d'horlogerie 
découvre  la  fente;  un  baromètre  enregistre  l'altitude 
à  laquelle  est  prise  la  photographie.  Sur  un  cliché, 
pris  par  ce  procédé  à  9ooo  mètres ,  la  bande  B  est 
beaucoup  plus  faible  qu'au  niveau  de  la  mer,  mais 
persiste  néanmoins. 

Janssen  a  aussi  repris  les  expériences  d'Egoroff,  et, 
pensant  que  le  spectre  d'absorption  de  l'oxygène  dans 
le  Soleil  pouvait  être  différent  de  celui  que  l'on  observe 
à  la  surface  de  la  Terre  en  raison  de  la  différence  de 
température,  il  examina  ce  spectre  au  moyen  de  tubes 
très  longs  et  chauffés  fortement;  mais  il  ne  vit  aucun 
phénomène  nouveau  se  produire  dans  le  spectre. 

Toutes  ces  recherches  n'ont  pas  donné  de  résultats 
définitifs;  mais  il  semble  bien,  suivant  l'opinion  de 
Diiner^,  que  la  question  de  l'origine  purement  tellu- 
rique  des  bandes  A  et  B  ne  peut  être  mise  en  doute, 
étant  donné  le  résultat  des  expériences  de  Cornu  et 
d'autres  observateurs  basées  sur  l'emploi  du  principe 
de  Doppler-Fizeau. 

1]  semble  d'ailleurs,  maintenant,  que  l'oxygène 
existe  bien  dans  le  Soleil ,  mais  qu'il  s'y  trouve  dans 
un  état  différent  où  il  émet  son  spectre  de  séries. 

Les  études  de  Janssen  sur  le  sj)ectrc- d'absorption  de 
l'oxygène-    l'amenèrent    à    découvrir    trois    nouvelles 

1  C.   n.,   CXVII,  1893,  p.  1056. 

2  C.  R.,  Cil,  1886,  p.  1352;  CV,  1887,  p.  325  :  CVI,  1888, p.  1118; 
CXX,  1895,  p.  1306. 
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bandes,  qui  ne  sont  pas  résolubles  en  lignes  fines,  et 
dont  les  longueurs  d'onde  sont  : 

632  —  622,   580  —  572,   482  —  478. 

Il  aperçut  très  faiblement  les  deux  plus  fortes  de 
ces  bandes  dans  le  spectre  du  Soleil  observé  très  près 
de  l'horizon.  Liveing  et  Dewar  trouvèrent  cinq  autres 
bandes  non  résolubles,  en  soumettant  l'oxygène  à  des 
pressions  de  80  et  de  i4o  atmosphères  ;  mais  ces 
bandes  sont  invisibles  dans  le  spectre  solaire. 

5i.  Bandes  de  l'ozone.  —  Nous  avons  vu  l'effet 
de  ce  gaz  sur  la  partie  ultra-violette  du  spectre  solaire. 
Dans  la  partie  visuelle,  l'ozone,  étudié  dans  le  labora- 
toire par  Chappuis^,  a  donné  11  bandes  d'absorption. 

Ces  bandes  ne  sont  pas  résolubles  ;  leur  intensité 
croît  quand  la  pression  augmente  et  quand  la  tempé- 
rature diminue.  Schône-  a  trouvé  deux  nouvelles  bandes 
et  a  fait  remarquer  que  la  seconde  bande  de  Chappuis, 
qui  est  la  plus  forte  et  s'étend  de  6o95  à  5935,  devait 
se  trouver  dans  le  spectre  solaire,  mais  qu'il  fallait 
l'observer  par  un  froid  intense  et  l'astre  se  trouvant 
très  bas  sur  l'horizon  ;  sans  quoi  elle  serait  recouverte 
par  la  bande  de  la  pluie ,  qui  se  trouve  précisément  au 
même  endroit. 

Tyndall    signala   que,    dans    l'infra-rouge,    l'ozone 
absorbe    fortement  les  rayons  calorifiques.    Angsirôm 
découvrit  dans  cette  région  les  bandes  suivantes  : 
4,8'^-  (fine)  ;  5,8  (faible)  ;  6,7  (douteuse)  ; 
9,1  —  10,0  (forte,  double  ?). 

1  C.  R.,  XCI,  1880,  p.  985;  XCIV,  1882,  p.  858. 
^  Journ.   Chem.  Soc,    XLVIII,   1881,  p.    713;   Chemic.  News, 
LXIX,  1894,  p.  289. 

Spectroscopie  astronom.  1 
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La  première  et  la  deuxième  de  ces  bandes  appa- 
raissent dans  le  spectre  solaire. 

52.  Bandes  de  Tacide  carbonique.  —  Les 
recherches  de  laboratoire  effectuées  par  Miller^, 
Liveing  et  Dewar'^,  Daccei'\  montrent  que  l'acide 
carbonique  ne  donne  aucune  raie  d'absorption  dans  la 
partie  visuelle  du  spectre,  même  avec  des  tubes  de  70 
mètres  de  longueur  et  des  pressions  de  18  atmosphères. 
Au  contraire,  dansl'infra-rouge,  Tyndall,  et  après  lui  de 
nombreux  observateurs  remarquèrent  que  ce  gaz  pro- 
duit une  forte  absorption  des  rayons  calorifiques. 

Juliiis^,  Angstrôm^f  Paschen^,  montrèrent  que  cette 
absorption  produit  deux  bandes  situées  dans  l'infra- 
rouge, et  dont  les  longueurs  d'onde  sont  :  2,36  à  3, 02, 
et  l\,oi  à  4j8o.  L'absorption  est  si  considérable,  qu'une 
longueur  de  33  centimètres  absorbe,  pour  la  première 
bande,  43  0/0,  et,  pour  la  seconde,  90  0/0  de  l'inten- 
sité du  rayon  incident,  et  que  la  quantité  d'acide 
carbonique  contenu  seulement  dans  la  longueur  du 
spectroscope  suffit  pour  faire  apparaître  ces  bandes 
dans  les  spectres  observés  dans  le  laboratoire. 

Naturellement  ces  deux  bandes  se  retrouvent  dans 
le  spectre  solaire.  La  première  tombe  au  même  point 
qu'une  raie  de  la  vapeur  d'eau  et  constitue  avec  elle  la 
bande  X  ;  la  seconde  produit  la  bande  Y,  pour  laquelle 
Langley  a  donné  la  longueur  d'onde  4, 18  à  4>5o. 


1  Phil.  Trans.,  CLII,  J862,  p.  861. 

2  Phil.  Miig.,  (5),  XXVI,  1888,  p.  286. 

3  Niiov.  Clm.,  (4),  IX,  1899,  p.  177. 
''  Arch.  Néerl.,  XXII,  1888,  p.  310. 

5  Wiedem.  Ami.,  XXXIX,  1890,  p.  267. 

6  Wiedem.  Ann.,  L,  LI,  LU  et  LUI. 
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Les  raies  telluriques  se  rapportent  toutes  aux 
quatre  éléments  constituants  de  l'atmosphère  que  nous 
venons  d'étudier.  On  n'a  pas  trouvé  de  raies  ni  de 
bandes  telluriques  correspondant  à  l'azote,  pas  plus 
qu'aux  nouveaux  gaz  découverts  dans  l'atmosphère  : 
argon,  krypton  ou  néon. 


SCHEINER. 
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CHAPITRE  VIII 

SPECTRES     DES     DIFFÉRENTES     PARTIES    DU    DISQUE     SOLAIRE. 

TACHES,     FACULES,     BORDS     DU     SOLEIL.     SPECTRE 

ANOMAL.     SPECTRE     DE     l'aTMOSPHÈRE      SOLAIRE.     

CHROMOSPHÈRE      ET      PROTUBÉRANCES ,      COUCHE     RENVER- 
SANTE^   COURONNE. 

Si.  au  lieu  de  recevoir  sur  la  fente  du  spectroscope 
la  lumière  venant  indistinctement  de  tous  les  points  du 
disque  solaire,  on  projette  au  contraire  sur  la  fente  une 
image  réelle  de  l'astre  au  moyen  d'un  objectif 
achromatique,  c'est-à-dire  si  l'on  se  sert  d'un  spectro- 
scope analyseur  et  n.on  d'un  spectroscope  intégrant,  on 
pourra  distinguer  les  spectres  correspondant  aux  diffé- 
rents points  du  disque.  Dans  ces  conditions,  une  ligne 
noire  du  spectre  de  Fraunhofer  n'aura  pas  dans  ton  le 
sa  longueur  une  constitution  et  une  position  identiques. 
Nous  avons  vu  qu'en  vertu  de  la  loi  de  Kirchhoff  les 
vapeurs  de  l'atmosphère  solaire  absorbent  certaines 
radiations  émises  par  la  j)botosphère  et  substituent  à 
ces  radiations  leur  propre  lumière,  de  telle  sorte  que  la 
partie  sombre  de  la  ligne  n'est  noire  que  par  contraste 
et  qu'en  réalité  elle  est  plus  ou  moins  lumineuse,  sui- 
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vant  que  les  Aapeurs  incandescentes  sont  plus  ou  moins 
brillantes  aux  points  considérés.  Les  raies  subissent 
donc  des  modifications  très  variées  provenant  de  la 
température,  de  la  pression  et  de  la  tension  électrique 
variables»  et  aussi  de  l'épaisseur  relative  des  couches 
de  l'atmosphère  aux  différents  points  du  disque.  Il  faut 
remarquer  que,  sur  le  fond  noir  de  la  raie,  se  trouve 
superposé  le  spectre  continu  donné  par  les  particules 
incandescentes  de  l'atmosphère  solaire,  c'est-à-dire  par 
la  chromosphère  et  par  la  couronne  ;  ce  spectre  ayant 
un  éclat  variable,  il  en  résulte  encore  des  changements 
dans  l'intensité  des  diverses  parties  de  la  raie.  Enfin, 
la  partie  noire  de  la  raie  contient  sans  doute  encore 
de  la  lumière  de  la  photosphère  qui  n'est  pas  entière- 
m.ent  absorbée  par  l'atmosphère  solaire,  et  dont  l'éclat 
varie  d'un  point  à  un  autre.  En  effet,,  l'interposition 
d'une  couche  absorbante  d'épaisseur  x  sur  le  trajet 
d'un  faisceau  lumineux  d'intensité  \  a  pour  effet 
de  donner  au  faisceau  émergent  l'intensité 


I— -  (     I  ^-A,M    I      T   .-Ax 


"^■)+Io^- 


où  E  et  A  représentent  les  pouvoirs  émissif  et  absor- 

F 

ban  t.  I  ne  se  réduirait  donc  rigoureusement  à     .      que 

pour  une  valeur  infinie  de  x,  et  il  reste  toujours,  dans 
le  faisceau  émergent,  une  petite  quantité  de  lumière 
dépendant  de  Iq. 

De  plus,  les  lignes  de  Fraunhofer  subiront  des 
déplacements  provenant  de  l'influence  du  principe  de 
Doppler-Fizeau  produite  par  les  mouvements  combinés 
de  la  Terre  et  du  Soleil,  et  aussi  par  les  mouvements  par- 
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ticviliers  de  la  couche  de  vapeur  qui  produit  le  renverse- 
ment de  la  raie.  On  sait,  en  effet,  qu'en  vertu  de  la  loi  de 
Rirchhoff  une  vapeur,  qui,  si  elle  était  seule,  émettrait 
une  raie  Spectrale  déplacée  par  son  mouvement  radial, 
absorbe  la  même  radiation  et  donne,  par  conséquent, 
dans  le  spectre  renversé,  une  raie  noire  déplacée. 

En  raison  de  toutes  ces  influences,  les  spectres  des 
différents  points  du  disque  présenteront  des  variations 
nombreuses,  quoique  faibles  ;  l'étude  de  ces  différences 
est  très  importante,  puisqu'elle  peut  nous  renseigner 
sur  les  phénomènes  physiques  qui  se  produisent  dans 
les  diverses  parties  du  Soleil, 

53.  Spectre  des  taches.  —  Les  premières  obser- 
vations de  ces  changements  éprouvés  par  le  spectre 
solaire  se  rapportent  aux  taches.  On  sait  qu'une  tache 
solaire  se  compose  de  deux  parties  :  l'une,  très  sombre 
et  plus  ou  moins  irrégulière ,  qui  constitue  le  centre 
de  la  tache  et  qu'on  appelle  V ombre  ou  le  noyau; 
l'autre,  moins  foncée,  qui  entoure  l'ombre  et  se  com- 
pose de  fdaments  rayonnant  vers  le  centre  ,  et  qu'on 
appelle  la  pénombre.  L'ombre  de  la  tache  ne  paraît 
noire  que  par  contraste.  En  réalité,  elle  est  plus  lumi- 
neuse que  la  lumière  du  ciel  au  voisinage  du  Soleil, 
lumière  qui  se  superpose  naturellement  à  la  clarté 
propre  de  l'ombre  de  la  tache.  Si  l'on  dispose  le  spec- 
troscope  de  manière  à  ce  que  l'image  d'une  tache 
solaire  soit  bissectée  par  la  fente,  on  verra  dans  le 
spectre  une  bande  sombre  longitudinale,  qui  est  le 
spectre  de  l'ombre,  et,  de  chaque  côté,  deux  bandes 
moins  foncées,  qui  représentent  le  spectre  de  la 
pénombre. 

Examiné  visuellement,  le  spectre  des  taches  se  dis- 
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tingue  de  celui  des  autres  points  du  disque  principale- 
ment par  le  fait  que  beaucoup  de  ses  raies  sont  élar- 
gies et  renforcées,  surtout  dans  la  partie  correspondant 
à  l'ombre.  De  plus,  la  partie  continue  est  moins  lumi- 
neuse. On  a  cru  d'abord  que  cette  diminution  d'éclat 
était  due  à  un  obscurcissement  général  du  fond  con- 
tinu du  spectre  ;  mais ,  d'après  certains  observateurs 
qui  se  sont  servis  de  dispersions  très  fortes,  notamment 
Mitchell,  on  peut  se  demander  si  ce  fait  n'est  pas  pro- 
duit uniquement  par  la  superposition  au  spectre  con- 
tinu d'un  très  grand  nombre  de  faibles  lignes  sombres, 
qui  ne  sont  pas  résolubles  avec  des  dispersions  moyennes. 

Yoiing  avait  déjà  observé  que  le  fond  du  spectre  de 
l'ombre  paraissait,  par  endroits,  formé  de  lignes  fines 
et  serrées,  interrompues  parfois  par  des  lignes  bril- 
lantes aussi  lumineuses  que  le  fond  du  spectre  en 
dehors  de  la  tache.  Les  mêmes  lignes  existeraient, 
mais  beaucoup  plus  faibles,  dans  le  spectre  du  disque. 
L'absorption  qui  assombrit  le  spectre  de  l'ombre  serait 
donc  due  seulement  à  une  absorption  plus  grande  des 
vapeurs  présentes  sur  tout  le  disque,  et  non  à  des  par- 
ticules solides  ou  liquides.  La  même  théorie  a  été^ 
soutenue  par  Draper. 

Vogel  puis  Yowig  ont  donné  les  premiers  des  listes 
des  raies  qui  paraissent  modifiées  dans  le  spectre  des 
taches.  Il  semble  que  ce  soit  surtout  les  raies  du  fer, 
du  calcium  et  du  titane,  qui  subissent  ces  variations. 
Les  changements  sont  surtout  sensibles  dans  la  partie 
du  spectre  qui  s'étend  de  C  à  D ,  tandis  qu'il  y  a  peu 
de  différences  à  noter  entre  F  et  H. 

Les  raies  observées  dans  le  spectre  des  taches  sont  tou- 
jours les  raies  ordinaires  de  Fraunhofer  ;  pourtant  la 
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raie  Dg  de  l'hélium ,  qui  est  habituellement  invisible 
sur  la  surface  du  disque ,  bien  qu'elle  soit,  comme 
nous  le  verrons,  une  d^s  lignes  les  plus  brillantes  de  la 
chromosphère,  se  remarque  fréquemment,  comme  une 
raie  sombre  très  faible,  dans  le  spectre  de  la  pénombre. 
De  plus,  on  trouve  dans  le  spectre  de  l'ombre  des 
bandes  qui  ne  se  rapportent  à  aucune  raie  de  Fraunhofer  ; 
la  plupart  de  ces  bandes,  mais  non  pas  toutes, 
peuvent  se  résoudre  en  fines  lignes  avec  une  disper- 
sion suffisante.  Leur  origine  est  généralement  incon- 
nue ;  pourtant  certaines  d'entre  elles  semblent  se  rap- 
porter au  titane,  ou  plus  exactement  à  l'oxyde  de 
titane.  Nous  retrouverons  ces  bandes  dans  le  spectre 
de  certaines  étoiles. 

Un  autre  phénomène  important,  qui  caractérise  par- 
fois le  spectre  des  taches,  est  le  double  renversement 
de  certaines  lignes.  Les  raies  de  l'hydrogène  y  paraissent 
souvent  brillantes,  et  les  raies  D  du  sodium,  dont  la 
partie  sombre  est  élargie,  présentent  souvent  une  ligne 
brillante  centrale.  On  attribue  aux  raies  brillantes  de 
l'hydrogène  le  voile  rose  que  l'on  aperçoit  parfois  sur 
l'ombre  des  taches,  et  qui  n'est  autre  chose  que  la 
chromosphère  rose,  devenue  visible  à  cause  de  la  dimi- 
nution d'intensité  du  fond  du  disque.  Les  raies  H  et  K 
du  calcium  ont  aussi  sur  les  taches  une  apparence 
particulière.  Yoiing,  étudiant  le  spectre  de  la  chromo- 
sphère au  mont  Sherman,  en  1872,  a  découvert  visuel- 
lement que  ces  lignes  présentent  toujours  une  raie  fine 
et  brillante  sur  les  taches.  M.  Deslandres  observa  que 
les  lignes  H  et  K  ont  une  double  ligne  brillante  cen- 
trale, non  seulement  à  l'emplacement  des  facules, 
comme  nous  le  verrons  plus  loin,  mais  sur  la  surface 
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entière  du  disque.  Sur  l'ombre  de  la  tache,  au  contraire, 
les  composantes  brillantes  sont  plus  rapprochées  ou 
parfois  confondues  en  une  raie  simple.  De  toute  façon, 
dans  la  pénombre,  elles  se  dédoublent  pour  rejoindre 
les  deux  lignes  brillantes  du  disque.  Nous  avons  vu 
que  ces  apparences  peuvent  s'expliquer  par  la  divi- 
sion en  trois  couches  superposées  de  l'atmosphère  de 
calcium,  qui  recouvre  partout  le  disque.  A  l'emplace- 
ment des  taches ,  la  couche  supérieure ,  qui  produit 
par  son  absorption  la  fine  raie  noire  centrale,  serait 
moins  épaisse  ou  même  manquerait  complètement. 

Les  lignes  brillantes  et  les  lignes  noires  sont  sou- 
vent tordues  ou  déplacées.  Ce  phénomène  est  visible 
surtout  aux  points  voisins  du  bord  extérieur  de  la 
pénombre,  plutôt  que  dans  les  parties  centrales  de 
la  tache.  Il  est  à  noter  que  les  raies  des  différents  élé- 
ments ne  sont  pas  également  déplacées,  ce  qui  prouve 
que  ces  éléments  sont  situés  dans  l'atmosphère  du 
Soleil  à  des  hauteurs  différentes.  Il  est  bien  remarquable, 
de  plus ,  que  certaines  raies  d'un  même  élément 
peuvent  être  déplacées,  tandis  que  d'autres  restent  à 
leur  place  habituelle,  et  ce  fait  constitue  un  des  meil- 
leurs arguments  que  l'on  puisse  invoquer  en  faveur  de 
la  théorie  de  la  dissociation  des  éléments  simples  aux 
hautes  températures.  En  effet,  on  ne  peut  guère  expli-' 
quer  ces  observations  qu'en  admettant  que  les  corps 
simples  sont  en  réalité  composés  et  que,  dans  le 
Soleil,  ils  sont  séparés  en  deux  ou  plusieurs  éléments, 
dont  chacun  émet  une  partie  des  lignes  du  spectre  pri- 
mitif. 

L'emploi  de  la  photographie   a    fait  faire  un  grand 
pas  à  l'observation  des  taches  solaires.  La  plus  grande 
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difficulté  pour  obtenir  de  bonnes  photographies  du 
spectre  des  taches,  et  pour  pouvoir  les  comparer  au 
spectre  du  disque,  est  d'obtenir,  dans  les  deux  cas,  une 
action  photographique  égale.  Le  rapport  des  temps 
de  pose  doit  être  égal  environ  à  6  ou  à  lo,  suivant  la 
région  du  spectre  étudié.  Lorsqu'on  est  parvenu  à 
avoir  des  intensités  identiques  pour  la  partie  contmue 
du  fond  du  spectre,  les  diflerences  d'intensité  des  raies 
renforcées  sont  moins  grandes  qu'on  ne  l'avait  cru 
d'abord  d'après  les  observations  visuelles,  mais  ne  font 
pourtant  pas  de  doute. 

Mitchell  a  fait  une  étude  très  complète  des  différentes 
variations  que  peuvent  subir  les  raies  dans  le  spectre 
des  taches.  Ces  raies  peuvent  toutes  rentrer  dans  une 
des  catégories  suivantes  : 

1°  Lignes  élargies  et  assombries. 

2''  Lignes  élargies  et  affaiblies.  Ces  lignes  sont  sem- 
blables aux  précédentes,  mais  sont  plus  pâles,  de  telle 
sorte  qu'elles  disparaissent  avec  une  grande  dispersion. 

S**  Lignes  élargies  présentant  une  ligne  brillante  cen- 
trale. 

4°  Lignes  ombrées  (winged) ,  c'est-à-dire  bordées  de 
deux  parties  noires,  sombres  et  dégradées  comme  des 
pénombres. 

5"  Lignes  amincies.  Ces  lignes  sont  parfois  telle- 
ment diminuées,  qu'elles  disparaissent  complètement. 

6°  Lignes  courtes  et  sombres,  visibles  seulement 
dans  l'ombre  de  la  tache ,  et  nommées  maintenant 
((  lignes  d'ombre  »  d'après  Newall.  Ces  lignes  sont 
d'ailleurs  difficiles  à  distinguer,  dans  beaucoup  de  cas, 
des  lignes  élargies  proprement  dites,  et  l'accord  n'est 
pas  toujours  complet  entre  les  différents  observateurs. 
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7"  Enfin  il  existe  des  bandes  plus  claires  que  le 
fond  continu  et  qui  ont  été  rapprochées  depuis  long- 
temps, notamment  par  Secchi ,  des  spectres  cannelés 
des  étoiles  rouges. 

Le  nombre  des  lignes  du  fer  modifiées  dans  le 
spectre  des  taches  atteint  3i  °/o  du  nombre  total  de 
ces  lignes  dans  le  spectre  solaire;  23  Yo  ^^  ^^s  lignes 
ont  été  vues  renversées.  Le  vanadium,  dont  les  lignes 
sont  très  faibles  dans  le  spectre  solaire ,  donne  au 
contraire  dans  les  taches  un  grand  nombre  de  lignes 
très  fortes  ;  80  Yo  ^^  ces  lignes  apparaissent  modi- 
fiées, et  44  Vo  sont  parfois  renversées.  Le  manganèse 
donne  parfois  un  très  grand  nombre  de  lignes  ren- 
versées, tandis  que  le  silicium  n'offre  jamais  que  des 
lignes  affaiblies.  Les  lignes  du  groupe  6  appartenant 
au  magnésium  sont  fréquemment  renversées. 

L'union  pour  la  coopération  des  recherches  solaires 
a  décidé  la  coopération  de  plusieurs  observatoires, 
dont  chacun  doit  s'occuper  d'une  région  relativement 
courte  du  spectre  des  taches.  Adams  et  Haie  ont  entre- 
pris, au  mont  AMlson,  l'étude  photographique  de  la 
région  située  entre  4oo  et  45o.  Fowler  étudie  visuelle- 
ment la  partie  qui  s'étend  de  6  à  E. 

Les  différents  observateurs  ne  sont  pas  toujours 
d'accord  sur  les  lignes  modifiées,  dont  beaucoup  sont 
notées  comme  renforcées  par  certains,  tandis  qu'elles 
paraissent  normales  à  d'autres. 

D'après  les  résultats  déjà  acquis,  il  semble  que  les 
apparences  présentées  par  les  lignes  dans  les  taches 
dépendent  en  grande  partie  du  caractère  de  ces  lignes 
dans  l'arc  électrique.  Par  exemple,  les  lignes  du  cal- 
cium, qui  sont  estompées  dans  l'arc,   ont  aussi  cette 
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apparence  dans  les  taches ,  tandis  que  celles  du 
titane ,  qui  sont  nettes  dans  l'arc ,  le  sont  aussi 
dans  les  taches,  où  elles  sont  seulement  plus  for- 
tement marquées  que  sur  le  disque.  En  général,  les 
lignes  qui  correspondent  aux  lignes  renforcées,  comme 
celles  que  donne  l'étincelle  électrique,  sont  diminuées 
d'intensité  dans  les  taches,  tandis  que  les  lignes  sem- 
blables à  celles  àe  l'arc  électrique  sont,  au  contraire, 
plus  intenses,  ce  qui  tendrait  à  prouver  que  l'absorption 
est  due  à  des  vapeurs  relativement  froides.  Cette  con- 
clusion, déjà  annoncée  par  Lockyer ,  a  été  confirmée 
par  les  expériences  de  Haie  et  Adams.  Ces  deux  obser- 
vateurs ont  étudié  les  spectres  de  différents  métaux 
dans  un  arc  électrique  dont  l'intensité  pouvait  varier 
de  deux  à  trente  ampères  ;  ils  trouvèrent  que  la  plus 
grande  partie  des  différences  observées  entre  le  spectre 
du  Soleil  et  celui  des  taches  se  retrouvait  en  passant 
de  l'arc  de  trente  à  celui  de  deux  ampères. 

Enfin,  d'après  Belopolski ,  les  lignes  du  spectre  des 
taches  seraient  déplacées  faiblement  vers  le  rouge.  Il 
semble  aussi  acquis  que  le  spectre  est  sensiblement 
constant  d'une  tache  à  l'autre,  sauf  en  ce  qui  concerne 
quelques  phénomènes  de  renversement,  de  telle  sorte 
que  le  spectre  des  taches  peut  être  considéré  comme 
caractéristique  d'une  époque  donnée  et  que  l'on  pourra, 
par  une  étude  ultérieure,  vérifier  s'il  présente  bien 
des  variations  en  accord  avec  la  période  des  taches 
solaires. 

Nos  connaissances  sur  le  spectre  des  taches  sont 
encore,  comme  on  le  voit,  assez  incomplètes,  et  il 
faudra  attendre  le  résultat  des  travaux  commencés 
actuellement   pour  pouvoir  tirer  des  conclusions   cer- 
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taines  et  les  apjDliquer  à  la  théorie  des  taches.  Une 
condition  importante  de  succès  dans  cette  étude  con- 
siste à  se  placer  à  une  altitude  élevée,  pour  éliminer 
autant  que  possible  l'influence  du  spectre  intense  de 
l'atmosphère  éclairée,  qui  se  superpose  à  celui  des 
taches  et  masque  les  petites  différences  qu'il  peut  pré- 
senter. 

L'étude  des  taches  solaires  a  fait  récemment  un 
grand  pas  par  la  découverte  de  l'effet  Zeeman  dans  leur 
spectre.  Haie,  ayant  remarqué  que,  d'après  les  clichés 
spectrohéliographiques,  les  gaz  de  l'atmosphère  solaire 
formaient  de  véritables  tourbillons  autour  des  taches  , 
pensa  qu'il  devait  en  résulter  un  courant  électrique  et, 
par  suite,  un  champ  magnétique  suivant  l'axe  de  la 
tache,  si  les  corpuscules  électrisés  positivement  ou 
négativement  étaient  en  nombre  différent.  On  sait,  en 
effet,  qu'un  déplacement  de  particules  électrisées  équi- 
vaut à  un  courant  électrique.  Si  le  champ  magnétique 
est  assez  fort,  il  doit  en  résulter  un  dédoublement  des 
lignes  des  taches.  Or  Yoiitig  et  Mitchell  avaient  préci- 
sément observé  visuellement  des  doublets  dans  le 
spectre  des  taches.  Haie  vérifia  ce  fait  photographi- 
quement  et  montra  que  ces  doublets  sont  dus  à 
l'effet  Zeeman.  Pour  cela,  il  plaça  un  rhomboèdre  de 
Fresnel  et  un  nicol  devant  la  fente  et  montra  que  l'in- 
tensité relative  des  composantes  du  doublet  changeait 
suivant  la  position  du  nicol,  ce  qui  prouve  que  les 
composantes  sont  polarisées  circulairement  en  sens 
opposé,  comme  cela  a  lieu  dans  l'effet  Zeeman.  Une 
vérification  précieuse  de  ces  résultats  consiste  dans  le  fait 
que  les  raies  telluriques  ne  changent  pas  en  tournant  le 
nicol,  pas  plus  que  les  cannelures  du  cyanogène  ;  or  on 
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sait  que  les  spectres  cannelés  ne  sont  pas  affectés  par 
l'effet  Zeenian.  L'effet  observé  n'est  donc  pas  dû  à 
quelque  imperfection  instrumentale.  Les  taches  sont 
des  tourbillons  de  matière  électrisée  ;  cette  découverte 
fera  certainement  avancer  de  beaucoup  nos  connais- 
sances sur  la  constitution   du   Soleil. 

54.  Spectre  des  facules. —  Photographie  de  la 
chromosphère  projetée  sur  le  disque,  —  La 
surface  du  Soleil,  en  dehors  des  taches,  n'est  pas  uni- 
forme ;  elle  paraît  formée  de  petits  grains  brillants  qui 
se  réunissent  par  endroits  pour  former  des  masses  lumi- 
neuses plus  étendues,  qu'on  appelle  les  facules.  C'est 
au  milieu  de  ces  régions  plus  brillantes  que  les  taches 
apparaissent  généralement;  mais  il  y  a  sur  le  disque 
de  nombreuses  facules  sans  taches.  Le  spectre  des 
facules  se  distingue  naturellement  de  celui  du  disque 
par  une  intensité  plus  grande  du  fond  continu  ;  de 
plus,  les  raies  H  et  K  du  calcium  y  présentent  une 
ligne  brillante  centrale  très  marquée.  Le  renversement 
e^t  double,  c'est-à-dire  que  l'on  voit  une  fine  raie 
noire  au  milieu  de  la  ligne  brillante,  qui  paraît  ainsi 
dédoublée,  tandis  qu'on  se  souvient  que  le  dédouble- 
ment est  moins  marqué,  ou  même  que  la  ligne  bril- 
lante est  simple  sur  l'ombre  des  taches. 

Nous  avons  vu  que  l'on  désignait  respectivement  la 
partie  sombre  de  la  raie,  la  partie  brilhinte  et  la  ligne 
noire  centrale  par  les  lettres  Kj,  K,,  Kg  ou  IL,  H,,  Hg. 
M.  Deslandres  a  observé  que  les  raies  brillantes  sont 
généralement  plus  longues,  c'est-à-dire  s'étendent  sur 
vme  surfcice  plus  grande  du  disque,  que  le  renforcement 
du  spectre  continu  donné  par  les  facules  et  qu'il  n'y  a 
pas  toujours  coïncidence  absolue  entre  ces  deux  faits  : 
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renforcement  du  spectre  et  présence  des  lignes  brillantes. 
Les  raies  H,  et  K,  sont  d'ailleurs  brillantes  et  doubles 
non  seulement  sur  les  facules ,  mais  aussi ,  bien  que 
beaucoup  plus  faiblement,  sur  le  disque  entier  du  Soleil. 
Nous  avons  vu  (§  17)  par  quelles  méthodes  M.  Haie 
et  M.  Deslandres  ont  utilisé  pour  la  première  fois, 
en  i892,  la  présence  des  raies  brillantes  sur  les 
facules  pour  obtenir  une  image  photographique  de  la 
forme  des  vapeurs  qui  produisent  ces  lignes  brillantes 
et  aussi  un  enregistrement  de  leurs  vitesses  radiales. 
Les  photographies  données  par  le  spectrohéliographe, 
qui  sont  obtenues  maintenant  dans  un  grand  nombre 
d'observatoires,  présentent  des  plages  brillantes  qui  cor- 
respondent aux  facules;  mais,  comme  les  raies  bril- 
lantes sont  plus  longues  que  le  renforcement  du  spectre 
continu,  ces  plages  sont  plus  étendues  que  les  facules. 
Mauncler  a  vérifié  ce  fait  en  comparant  des  images 
obtenues  à  Paris  au  moyen  du  spectrohéliographe  aux 
photographies  directes  de  facules  de  l'observatoire  de 
Greenwich.  Les  images  du  spectrohéliographe  sont,  de 
plus,  beaucoup  plus  riches  en  détails  que  les  photo- 
graphies de  la  surface  de  l'astre. 

M.  Deslandres  a  utilisé  de  la  même  façon  les  raies 
noires  ordinaires  du  spectre  solaire,  notamment  celles 
du  fer.  Ces  raies  ne  sont  noires  que  par  constraste  et 
ont,  comme  nous  l'avons  dit,  un  éclat  égal  à  celui 
qu'elles  auraient  si  les  vapeurs  incandescentes  existaient 
seules.  Elles  donnent  aussi  des  plages  brillantes  cor- 
respondant aux  facules,  du  moins  si  l'on  emploie  toute 
la  largeur  de  la  raie  pour  former  l'image,  ou  si  l'on 
isole,  en  prenant  une  fente  assez  fme ,  une  partie  du 
bord  dégradé  de   la  raie  qui  correspond   aux  régions 
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basses  de  l'atmosphère  solaire.  Si  l'on  isole,  au  con- 
traire, la  partie  centrale  de  la  raie,  qui  est  produite  par 
l'absorption  de  la  chromospbère  supérieure,  l'image 
n'est  plus  la  même  et  ne  correspond  pas  exactement 
à  la  forme  des  facules.  M.  Deslandres  a  aussi  obtenu 
des  photographies  avec  la  raie  fine  K^. 

Les  photographies  obtenues  par  Haie,  au  moyen  des 
raies  noires  de  l'hydrogène,  présentent  au  contraire  des 
plages  sombres  au-dessus  des  facules  ;  ce  qui  indique 
que,  dans  ces  régions,  les  lignes  de  l'hydrogène  sont  plus 
noires  que  sur  le  disque,  c'est-à-dire  que  ce  gaz  produit 
une    absorption  plus  considérable. 

Les  épreuves  données  par  le  spectrohéhographe  avec  la 
raie  K  présentent  encore  des  petites  plages  brillantes 
appelées,  au  début,  réseau  faculaire  ou  réseau  chromo- 
sphérique,  qui  sont  indépendantes  des  facules  et  subsistent 
même  quand  celles-ci  disparaissent.  Ces  petites  plages 
brillantes,  et  aussi  les  grandes  plages,  ont  reçu  ensuite 
le  nom  de  Jïocculi.  Enfiji ,  l'ensemble  de  la  chromo- 
sphère paraît  divisée  en  grains  qui  correspondent,  sans 
doute,  à  la  structure  granulée  de  la  surface  solaire 
f[u'on  observe  sur  les  photographies  ordinaires. 

Nous. ne  pouvons  pas  examiner  ici  les  nombreux  tra- 
vaux que  M.  Deslandres.  d'une  part,  M.  Haie  de 
l'autre,  ont  effectués  au  moyen  du  spectrohéhographe. 
Ces  travaux,  qui  nous  renseignent  sur  la  disposition 
des  couches  de  l'atmosphère  solaire ,  le  mouvement 
général  ou  les  tourbillons  qui  se  produisent  dans  ces 
masses  gazeuses,  rentrent  dans  le  domaine  de  l'astrono- 
mie physique  proprement  dite. 

Nous  avons  vu  que  les  différences  d'intensité  des  raies 
de  Fraunhofer  pouvaient  être   dues  non   seulement  à 
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l'éclat  variable  des  vapeurs  incandescentes,  mais  aussi 
à  la  superposition  d'un  spectre  continu  provenant,  soit 
de  la  lumière  de  la  photosphère  incomplètement  absor- 
bée, soit  de  particules  lumineuses  contenues  dans  l'at- 
mosphère solaire.  On  pourrait  donc  se  demander  si  les 
photographies  obtenues  au  moyen  du  spectrohélio- 
graphe  représentent  bien  la  forme  des  vapeurs  incan- 
descentes, et  non  pas  plutôt  les  facules  de  la  surface 
ou  les  amas  de  particules  de  la  chromosphère  ou  de  la 
couronne.  Pour  la  raie  brillante  K,^  la  cpiestion  ne  se 
pose  pas,  car  elle  est  due  évidemment  à  une  vapeur 
lumineuse;  et  comme  ses  composantes  sont; prolongées 
exactement,  en  dehors  du  disque,  par  deux  raies  iden- 
tiques données  par  la  chromosphère,  on  est  porté  à 
conclure  que  les  images  obtenues  avec  la  raie  K,  repré- 
sentent la  chromosphère,  indépendamment  de  la  pho- 
tosphère sur  laquelle  elle  se  projette. 

Dans  le  cas  des  lignes  sombres,  nous  avons  vu  que 
les  parties  plus  brillantes  s'étendent  sur  des  régions 
plus  ou  moins  grandes  suivant  la  partie  de  la  raie 
considérée,  et  même  que  les  plages  sont  au  coa- 
traire  plus  sombres  quand  on  considère  les  lignes  d'un 
autre  élément.  Ces  différences  d'intensité  sont  dues, 
par  conséquent,  aux  vapeurs  métalliques,  et  non  à  un 
spectre  continu,  dont  l'effet  serait  le  même  pour  toutes 
les  raies  du  spectre. 

Lorsqu'on  applique  le  spectrohéliographe  à  des  raies 
noires  qui  n'existent  pas  dans  le  spectre  de  la  chromo- 
S23hère,  mais  seulement  dans  celui  de  la  couche  renver- 
sante, l'image  obtenue  représente  la  forme  des  vapeurs 
de  cette  partie  de  l'atmosphère  solaire.  La  couche,  ren- 
versante^ qui  n'est  visible  qu'au  moment  du  second  et 
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du  troisième  contact  des  éclipses  totales ,  peut  donc 
être  explorée  en  tout  temps  et  sur  tout  le  disque  au 
moyen  du  spectrohéliographe. 

55.  Spectre  des  bords  du  Soleil.  —  Spectre 
anomal.  —  L'éclat  du  disque  solaire  diminue  assez 
rapidement  du  centre  vers  les  bords,  ce  qui  s'explique 
facilement  par  l'absorption  de  l'atmosphère  du  Soleil. 
Toutes  les  couleurs  du  spectre  ne  sont  pas  également 
affaiblies  ;  la  chromosphère  forme  un  écran  interposé 
devant  le  Soleil  et  dont  l'épaisseur  est  plus  grande  sur 
les  bords  qu'au  centre.  Aussi  le  bord  du  Soleil,  observé 
au  zénith,  est-il  rongea tre,  tandis  que  son  centre  a  une 
coloration  plutôt  bleue.  Le  spectre  des  bords  du  Soleil 
présente  donc  des  changements  dans  l'intensité  de  ses 
différentes  parties.  De  plus,  les  lignes  de  Fraunhofer 
sont  aussi  légèrement  modifiées. 

Secchi  avait  déjà  remarqué  que  ces  lignes  présentent 
au  bord  du  Soleil  des  changements  absolument  com- 
parables à  ceux  que  l'on  observe  en  passant  du  disque 
au  centre  d'une  tache.  Ilastings  arriva  à  la  même  con- 
clusion. Les  travaux  plus  récents  ont  confirmé  ces 
faits  :  l'intensité  des  raies  est  augmentée  dans  le 
spectre  du  bord  quand  elle  l'est  dans  celui  des  taches; 
de  plus  il  y  a,  comme  dans  les  taches,  de  légers 
déplacements  de  lignes  vers  le  rouge.  En  effet,  en 
comparant  la  moyenne  des  positions  d'une  même 
raie  aux  deux  bords  de  l'astre  à  la  position  qu'elle 
occupe  pour  le  centre,  Jlalrn  a  trouvé  que  la  raie 
donnée  par  le  bord  est  déviée  vers  le  rouge.  De  plus, 
d'après  Halm ,  cette  déviation  varierait  avec  le  temps 
et  aurait  une  période  de  trois  ans,  ce  qu'on  pourrait 
expliquer  en  admettant  que  la  pression  dans  la  couche 
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renversante  est  variable.  Toutes  ces  variations  sont 
d'ailleurs  très  faibles,  et  les  lignes  du  bord  sont  tou- 
jours plus  étroites  que  celles  des  taches. 

Le  fait  que  le  spectre  des  bords  est  peu  différent  de 
celui  du  disque  a  une  certaine  importance  théorique. 
En  effet,  si  les  raies  de  Fraunhofer  sont  dues  seule- 
ment à  l'absorption  d'une  couche  de  gaz  située  au- 
dessus  de  la  photosphère  et  si  cette  absorption  n'est 
pas  complète,  c'est-à-dire  si  le  fond  de  la  raie  ren- 
ferme une  portion  notable  du  spectre  continu  de  la 
photosphère,  les  raies  sombres  doivent  être  beaucoup 
plus  fortes  dans  la  lumière  des  bords,  puisque  l'épais- 
seur de  gaz  traversée  est  plus  grande  en  ces  points. 
Cette  objection  a  été  faite  à  KirchhoCf  aussitôt  après 
l'énoncé  de  sa  théorie  sur  la  constitution  du  Soleil  ;  il 
répondit  que  l'atmosphère  du  Soleil  était  très  épaisse, 
de  telle  sorte  qu'il  y  avait  peu  de  dilTérence  entre  les 
longueurs  traversées  par  les  rayons  au  centre  et  au 
bord  du  Soleil.  Aujourd'hui,  nous  savons  que  l'absor- 
ption qui  produit  les  raies  de  Fraunhofer  n'est  pas  due 
à  la  chromosphère,  mais  à  une  couche  inférieure,  la 
couche  renversante,  qui  est  très  mince;  l'objection 
faite  à  KirchhofF  reprend  donc  toute  sa  valeur  ^  On  a 
tiré  de  ces  faits  la  conclusion  que  la  principale 
absorption  n'avait  pas  lieu  dans  la  couche  renversante, 
mais  au-dessous  du  niveau  de  la  photosphère,  ce  qui 
peut  en  effet  se  produire  si  l'on  admet  que  la  photo- 

*  Soient  R  le  rayon  du  Soleil,  Rj  celui  de  la  couche  extérieure 
de  la  couche  l'enversante  ;  il  est  facile  de  calculer  le  rapport  des 
longueurs  traversées  par  un    rayon  venant  du   bord   et  par  un 

rayon  venant  du  centre;  ce  rapport   vaut  1/  ..' et  devient 

par  conséquent  très  grand  lorsque  Tépaisseur  R^  —  R  est  petite. 
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sphère  est  formée  de  nuages  qui  flottent  dans  l'atmo- 
sphère gazeuse  dont  l'absorption  produit  les  lignes 
sombres.  Mais  il  faut  remarquer  que  l'objection  oppo- 
sée à  KirchliofT  n'a  de  valeur  que  si  l'on  admet  que  la 
lumière  de  la  photosphère  est  incomplètement  absorbée 
parla  vapeur.  Au  contraire,  si  l'absorption  de  la  lumière 
delà  photosphère  est  sensiblement  complète,  la  ligne  doit 
être  aussi  claire  quand  l'atmosphère  de  l'astre  est  plus 
épaisse. 

Les  raies  doublement  renversées  du  calcium  sont 
intéressantes  à  étudier  à  l'extrême  bord  du  disque. 
D'après  M.  Deslandres ,  les  deux  composantes  bril- 
lantes qui  sont  sur  le  disque  ^  en  dehors  des  facules , 
faibles  et  même  dissymétriques,  sont  égales,  nettes  et 
séparées  par  un  intervalle  croissant  lorsqu'on  s'approche 
du  bord,  où  elles  sont  prolongées  exactement  par  les 
lignes  de  la  chromosphère  extérieure  au  disque. 

Une  curieuse  manière  d'observer  le  spectre  du 
bord  du  Soleil  a  été  employée  avec  l'œil  par  Res 
j)ighi,  puis  photographiquement  par  Lockyer,  et,  en 
i9oi,  par  M.  delà  Baume-Pliwinel -peudâni  une  éclipse 
annulaire.  Dans  ce  dernier  cas,  un  peu  après  le  deuxième 
contact  ou  un  peu  avant  le  troisième,  la  partie  visible  du 
bord  du  disque  est  assez  étroite ,  au  voisinage  du  point 
de  contact,  pour  se  comporter  comme  une  fente  fme 
rejetée  à  l'infmi  et  donner  un  spectre  net  au  moyen  du 
prisme  objectif.  On  obtient  ainsi  le  spectre  de  l'extrême 
bord  du  Soleil.  M.  de  la  Baume-Pluvinel  a  observé  que 
les  lignes  de  l'hydrogène  n'étaient  pas  visibles,  ce  qui 
s'expliquerait  par  un  double  renversement,  mais  que, 
néanmoins,  les  raies  noires  H  et  K  conservaient  toute 
leur  intensité. 
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Ce  n'est  pas  seulement  au.  voisinage  des  taches,  des 
facules  et  des  bords  que  le  spectre  solaire  présente 
des  irrégularités.  Jewcll  a  examiné  avec  une  grande 
précision  la  position  et  la  configuration  des  lignes  sur 
tout  le  discpie  et  dans  des  endroits  absolument  calmes, 
c'est-à-dire  éloignés  des  taches  ou  des  facules.  Si  l'on 
tient  compte  de  toutes  les  irrégularités  dues  au  prin- 
cipe de  Doppler-Fizeau>  il  reste  encore  des  anomalies 
inexplicables.  Il  y  a  notamment,  comme  dans  le  spectre 
des  taches,  des  déplacements  inégaux  pour  les  diffé- 
rentes lig-nes  d'un  même  élément,  et  ces  déplacements 
varient  d'un  jour  à  l'autre.  Nous  avons  vu  que  toutes 
ces  irrégularités  ont  été  cause  que  l'on  a  abandonné  le 
spectre  solaire  comme  base .  du  système  de  longueurs 
d'onde  et  qu'on  l'a  remplacé  par  le  spectre  de  l'arc 
électrique. 

Le  spectre  solaire  peut  aussi  présenter  des  irrégu- 
larités sur  le  disque  tout  entier,  et  ce  phénomène  a 
été  appelé  spectre  anomal.  Ce  spectre  remarquable 
a  été  photographié  accidentellement .  au  mois  de 
février  i894,  par  Haie,  qui.  cherchait  simplement 
à  obtenir  une  série  de  photographies  pour  étudier  un 
réseau.  Quelques  mois  après,  on  s'aperçut  de  la  singu- 
larité du  phénomène  observé.  Onze  poses  successives 
avaient  été  faites,  la  fente  du  spectroscope  traversant 
le  disque  solaire  et  rencontrant  -une  petite  tache.  La 
première  photographie  montre  le  spectre  normal 
présentant  des  changements  considérables  ;  ces  diffé- 
rences augmentent  dans  les  poses  suivantes^  deviennent 
maximum  pour  la  huitième  ,*  puis  décroissent.  Haie 
publia,  en  regard  du  spectre  normal,  le  spectre  de  la 
huitième   pose,  qu'il   appela  le  spectre    a  no   r:  t  . 
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Spectre   intermédiaire,   qui  marque    la  transition  entre 
ces  deux  spectres. 

La  bande  qui  correspond  à  la  tache  est  beaucoup 
plus  faible  dans  le  spectre  anomal.  Pour  beaucoup  de 
lignes  sombres,  la  largeur  ou  l'intensité  sont  beaucoup 
diminuées,  et  cela  non  pas  sur  la  tache  ou  aux  envi- 
rons, mais  sur  toute  la  longueur  de  la  ligne,  c'est-à- 
dire  sur  toute  la  partie  du  disque  traversée  par  la  fente. 
Certaines  lignes,  au  contraire,  sont  extraordinairement 
renforcées  ;  enfin ,  on  trouve  des  lignes  plus  ou  moins 
déplacées.  Le  caractère  le  plus  saillant  du  spectre 
anomal  consiste  dans  la  disparition  presque  complète  des 
lignes  H  et  K,  qui  sont  si  intenses  dans  le  spectre  ordi- 
naire. Les  apparences  du  spectre  intermédiaire  forment 
la  transition  entre  le  spectre  normal  et  le  spectre  anomal. 

Haie  attribua  ce  phénomène  à  une  perturbation 
générale  et  momentanée  de  la  couche  renversante. 
Julius  l'expliqua  par  l'effet  de  la  dispersion  anomale 
de  la  lumière  dans  la  couronne.  Quelle  qu'en  soit  l'ex- 
plication, cette  observation  montre  qu'on  ne  doit  pas 
négliger  l'étude  du  spectre  normal ,  même  dans  les 
régions  non  troublées  de  l'astre;  car  ce  spectre,  avec 
les  appareils  puissants  dont  on  dispose  actuellement, 
n'a  certainement  pas  une  constance  absolue. 

56.  Les  protubérances  et  la  chromosphère. 
—  Toutes  les  recherches  dont  nous  venons  de  parler 
s'appliquent  seulement  à  la  surface  du  disque  solaire. 
Pourtant,  à  l'époque  où  fut  fondée  l'analyse  spectrale, 
on  savait  déjà  que ,  pendant  les  courts  instants  d'une 
éclipse  totale,  on  aperçoit,  autour  du  disque  obscur  de 
la  Lune  qui  recouvre  entièrement  le  Soleil ,  des  protu- 
bérances,  sortes  de  flammes  roses  brillantes  s'élevant 


LES   PROTUBERANCES   ET   LA   CHROMOSPHERE  265 

parfois  jusqu'à  5'  ou  lo'  du  bord  de  l'astre.  Il  était 
naturel  de  chercher  à  appliquer  la  nouvelle  méthode 
d'analyse  à  ces  objets  lumineux,  d'autant  plus  qu'à 
cette  époque  on  discutait  encore  la  question  de  savoir 
si  les  protubérances  étaient  d'origine  solaire  ou 
lunaire,  ou  n'étaient  pas  simplement  dues  à  notre 
atmosphère  ou  à  une  illusion  d'optique.  La  première 
occasion  favorable  se  présenta  le  i8  août  1868,  lors 
d'une  éclipse  totale  visible  dans  les  Indes ,  et  de  nom- 
breuses missions  furent  envoyées  dans  les  régions  les 
plus  favorables.  Une  très  belle  protubérance  était  jus- 
tement présente  au  moment  de  l'éclipsé.  Observée  au 
spectroscope,  elle  donna  un  spectre  de  lignes  brillantes 
se  détachant  sur  un  faible  fond  continu.  Janssen, 
Ray  et,  Herschell  mesurèrent  ou  reconnurent  la  position 
de  ces  raies  et  annoncèrent  que  les  protubérances  sont 
formées  par  des  masses  de  matières  gazeuses,  et  notam- 
ment par  de  l'hydrogène  incandescent.  Il  y  avait 
d'ailleurs  des  erreurs  de  détail  dans  les  différentes 
observations,  par  exemple  des  confusions  entre  les 
raies  B  et  G  et  entre  G  et  G'.  De  plus,  une  raie  bril- 
lante dans  le  jaune  fut  confondue  avec  la  raie  D  du 
sodium.  Plus  tard,  on  s'aperçut  que  l'on  avait  affaire  à 
un  élément  différent  et  de  nature  inconnue ,  que  l'on 
appela  hélium.  Quoiqu'il  en  soit,  le  résultat  principal 
était  acquis:  on  connaissait  la  nature  des  protubérances, 
et  l'on  savait  que  leur  origine  solaire  ne  peut  être  mise 
en  doute. 

Mais  cette  éclipse  fut  l'occasion  d'une  découverte 
encore  plus  importante.  Janssen.  frappé  de  l'intensité 
des  lignes  brillantes  de  la  protubérance,  eut  aussitôt 
l'idée  qu'il  pourrait  les  revoir  en  dehors  des  éclipses, 
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malgré  l'écl^yt  de  la  lumière  du  ciel .  Dès  le  lende- 
main, ij  plaça  la  fente  de  son  specEroscope  tangente 
au  bord  solaire,  à  l'endroit  où  se  trouvait  la  protubé- 
rance, et  vit  apparaître  les  lignes  brillantes  de  l'hydro- 
gène. Ainsi  se  trouvait  fondée  la  méthode  d'observa- 
tion des  protubérances  et  de  la  chromosphère  en 
dehors  des  éclipses  totales,  méthode  dont  les  consé- 
quences devaient  être  si  nombreuses  et  si  importantes. 
Au  même  moment  et  indépendamment,  Lockyer  annon- 
çait qu'il  était  arrivé  au  même  résultat,  dont  il  pour- 
suivait la  réalisation  depuis  quelques  années.  Le 
24  octobre  1868,  il  parvint  à  voir  les  raies  brillantes 
de  l'hydrogène  au  bord  du  Soleil,  en  un  point  occupé 
par  une  protubérance. 

Les  premiers  observateurs  faisaient  mouvoir  lente- 
ment la  lunette  en  dessinant  les  longueurs  de  la  partie 
brillante  de  la  raie  rou^e  de  rhvdro2:ène  à  différentes 
distances  du  bord  solaire;  ils  obtenaient  ainsi  une 
représentation  de  la  forme  générale  de  la  protubé- 
rance. C'est  le  procédé  de  la  fente  étroite  dont  nous 
avons  parlé  phi  s  haut. 

Il ug gins,  Zolliier ,  Herschell  apportèrent  un  progrès 
important  pour  l'observation  visuelle  en  adoptant  la 
méthode  de  la  fente  large,  qui  a  permis  depuis  cette 
époque  de  dessiner  facilement  les  protubérances  et 
d'enregistrer  leur  position  autour  du  disque  solaire. 
Iliiggins  a  donné  le  premier  un  dessin  d'une  protubé- 
rance fait  avec  une  fente  large.  11  employa  d^s  verres 
rouges  pour  intercepter  la  lumière  diffuse  des  autres 
couleurs  ;  il  se  servit  aussi  d'un  diaphragme  entourant 
la  raie  observée  et  om  l'on  peut  voir  une  des  premières 
applications  de  l'idée  de  la  seconde  fente. 
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Young  photographia  le  premier  une  protubérance 
par  le  procédé  de  la  fente  large,  en  1874-  Mais  la  véri- 
table solution  du  problème  devait  être  donnée  par 
l'emploi  des  méthodes  que  nous  avons  décrites  (p.  89), 
et  qui  consistent  à  faire  mouvoir  la  fente  par  rapport 
à  l'image  de  la  protubérance,  tandis  que  la  plaque 
photographique  se  déplace  devant  la  raie  brillante,  qui 
est  isolée  par  une  deuxième  fente.  La  réalisation  de 
ce  principe  se  heurtait  à  des  difficultés  pratiques,  et  ce 
n'est  qu'après  quelques  essais  infructueux  de  différents 
observateurs  que  Haie,  en  i892,  obtint  avec  le  spec- 
trohéliographe  la  première  photographie  de  protubé- 
rances. Nous  avons  vu  que  la  même  méthode  permet 
de  déceler  les  A^apeurs  incandescentes  de  la  chromo- 
sphère et  de  la  couche  renversante  sur  le  disque  même 
du  Soleil. 

L'étude  des  protubérances  en  dehors  des  éclipses  a 
permis  de  reconnaître  que  le  Soleil  est  entouré  en  tout 
temps  et  sur  tout  son  pourtour  d'une  couche  de 
matière  gazeuse,  qui  forme  un  anneau  lumineux  de 
10"  d'épaisseur  en  moyenne  et  qu'on  a  appelé  chromo- 
sphère. Cet  anneau  produit  les  croissants  roses  lumi- 
neux qui  sont  visibles  après  le  second  et  avant  le  troi- 
sième contact  des  éclipses  totales.  Les  parties  les  plus 
hautes  constituent  les  protubérances,  qui  semblent 
des  parties  de  la  chromosphère  projetées  violemment 
comme  par  des  éruptions.  Les  protubérances  ont  les 
formes  les  plus  variées.  Après  avoir  eu  l'apparence  de 
flammes,  elles  forment  souvent  des  nuages  qui  planent 
pendant  quelque  temps  au-dessus  de  la  chromosphère, 
puis  se  dissipent  ou  se  reforment  de  nouveau.  Ces 
transformations  sont  parfois  excessivement  rapides,  et 


268  SPECTRE  DE  L'ATMOSPHÈRE  SOLAIRE 

la  protubérance  change  complètement  d'aspect  en 
moins  d'une  heure.  Grâce  à  la  méthode  d'observation 
en  dehors  des  éclipses,  on  peut  maintenant  suivre 
toutes  les  phases  de  leur  naissance  et  de  leur  dévelop- 
pement. 

C'est  à  la  chromosphère  que  l'on  attribua  tout 
d'abord  le  phénomène  de  renversement  des  raies  de 
Fraunhofer,  et  c'est  plus  tard  seulement  que  l'observa- 
tion du  spectre -éclair  amena  la  découverte  de  la 
couche  renversante.  Le  spectre  de  la  chromosphère  ne 
donne  que  les  raies  de  quelques  gaz  ou  vapeurs,  prin- 
cipalement celles  de  l'hydrogène,  du  calcium  et  de 
l'hélium.  Ce  n'est  que  dans  la  couche  plus  basse,  large 
seulement  de  une  seconde,  que  l'on  trouve  les  lignes 
métalliques  nombreuses  correspondant  au  spectre  de 
Fraunhofer. 

57.  Spectre  de  la  chromosphère.  —  Le 
spectre  des  protubérances  et  de  la  chromosphère  peut 
être  étudié  en  tout  temps  par  la  méthode  de  Janssen- 
Lockyer  avec  une  fente  fine.  Pourtant  on  comprend 
qu'il  est  plus  facile  d'en  observer  les  détails  pendant  la 
durée  de  la  totalité  des  éclipses  de  Soleil.  A  ce  moment, 
en  effet,  la  lumière  de  l'atmosphère  terrestre,  qui  en 
en  temps  ordinaire,  masque  les  protubérances,  est  con- 
sidérablement diminuée  d'éclat  et,  de  plus,  on  n'a  pas 
dans  l'instrument  la  lumière  diffuse  venant  de  la 
lumière  du  Soleil  lui-même  qui  illumine  l'objectif.  Si 
l'on  observe  en  dehors  des  éclipses,  il  importe  évidem- 
ment de  se  placer  à  une  altitude  aussi  élevée  que  pos- 
sible pour  diminuer  Fintensité  du  spectre  continu  de 
l'atmosphère.  Yowkj  ,  qui  fit  le  premier  travail  d'en- 
semble sur  le  spectre  de  la  chromosphère,  observait 
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en  1872,  au  sommet  du  mont  Sherman,  en  Califor- 
nie, à  2800  mètres  d'altitude  ;  il  observait  visuellement 
par  la  méthode  de  Janssen-Lockyer.  Dans  la  table 
des  lignes  chromosphériques  donnée  par  Young,  une 
colonne  indique  la  fréquence  relative  de  l'apparition 
de  la  ligne,  une  seconde  colonne  son  intensité,  et  une 
autre  l'élément  donnant  la  raie  à  laquelle  Young  a 
identifié  chaque  ligne  chromosphérique.  Cette  identifi- 
cation est  douteuse  dans  la  plupart  des  cas  et  n'est 
guère  certaine  que  pour  l'hydrogène,  le  fer,  le  titane, 
le  calcium  et  aussi  pour  l'hélium ,  dont  les  raies  ont 
été  identifiées  par  la  suite.  Plus  récemment  d'autres 
lignes  chromosphériques  ont  été  Recouvertes,  notam- 
ment les  bandes  du  carbone ,  observées  par  Haie  en 
dehors  des  éclipses  totales.  On  trouvera  dans  l'ouvrage 
de  Scheiner^  une  liste  des  lignes  chromosphériques 
visuelles.  L'étude  du  spectre  de  la  chromosphère  a  été 
prolongée,  au  moyen  de  la  photographie,  dans  la 
partie  violette  et  ultra-violette  par  M.  Deslandres  et 
M.  Haie,  en  i892.  La  table  suivante  donne  les  raies 
découvertes  par  ces  deux  observateurs  ;  la  troisième 
colonne  indique  l'origine  de  la  raie  et  la  quatrième 
l'initiale  de  l'observateur  qui  a  mesuré  sa  longueur 
d'onde . 

Pendant  les  éclipses  totales,  on  peut  observer  ou 
photographier  le  spectre  de  la  chromosphère  en  pla- 
çant la  fente  du  spectroscope  sur  l'anneau  chromosphé- 
rique perpendiculairement  au  bord  du  Soleil.  Dans  ce 
cas,  on  voit  superposés  les  spectres  des  différentes 
couches  de  l'atmosphère  solaire ,    y  compris  le  spectre 

*  Pop.  Astrophysik,  p.  368.  Dans  cette  table,  la  l'aie  4078  doit 
être  attribuée  à  Sr.  et  non  à  Ca. 
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des  protubérances,  s'il  s'en  trouve  une  à  l'endroit  tra- 
versé par  la  fente.  On  peut  donc,  d'après  la  longueur 
d'une  raie  brillante ,  conclure  la  distance  à  laquelle 
l'élément  qui  la  produit  s'élève  au-dessus  du  bord  du 
Soleil;  mais  il  faut  remarquer  que  l'irradiation,  et 
aussi  les  irrégularités  du  mouvement  d'horlogerie, 
dans  le  cas  de  la  photographie,  rendent  cette  estima- 
tion assez  douteuse. 

On  peut  aussi  se  servir  du  prisme- objectif,  comme 
nous  l'avons  vu  plus  haut.  Si  l'on  opère  après  le 
second  contact,  la  partie  de  la ,  chromosphère  visible 
dans  une  lunette  a  la  forme  d'un  croissant  tangent  au 


Fig.  28.  —  Chromosphère  et  protubérances  photographiées 
avec  le  pn,>i>rae- objectif. 

bord  lunaire.  Les  photographies  faites  avec  le  prisme- 
objectif  présentent  donc  un  certain  nombre  de  crois- 
sants correspondant  aux  différentes  radiations  mono- 
chromatiques de  la  chromosphère.  Il  est  à  noter  que 
ces  croissants  se  divisent  en  deux  groupes,  les  uns  plus 
longs  et  plus  larges  correspondant  aux  vapeurs  qui 
existent  dans  tout  le  croissant  chromosphérique .  les 
autres  plus  courts  et  plus  minces  représentant  le 
spectre  de  la  chromosphère  inférieure.  Les  premiers 
sont  formés  surtout  par  l'hydrogène ,  l'hélium ,  le  cal- 
cium et  aussi  le  titane.  Les  seconds  se  rapportent  à  des 
vapeurs  métalliques  beaucoup  plus  nombreuses,   mais 
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on  ne  trouve  pas  toutes  les  raies  correspondant  aux 
lignes  de  Fraunhofer  ;  bien  plus ,  certaines  raies  d'un 
même  élément  manquent,  tandis  que  d'autres  sont 
visibles.  Nous  verrons,  quand  nous  parlerons  de  la  couche 
renversante  et  du  spectre-éclair,  comment  on  peut,  au 
moyen  du  prisme-objectif,  déterminer  les  hauteurs 
auxquelles  s'élèvent  les  différentes  vapeurs  de  l'atmo- 
sphère solaire. 

On  peut  aussi  observer  le  spectre  de  la  chromo- 
sphère dans  le  prisme -objectif  pendant  les  éclipses 
annulaires.  Un  instant,  après  la  fin  de  la  phase  annu- 
laire, ou  un  peu  avant  son  commencement,  le  bord 
de  la  Lune  masque  le  bord  brillant  du  Soleil,  et  l'on 
voit,  contre  ce  bord,  l'anneau  chromosphérique ;  mais 
on  est  gêné  par  la  lumière  venant  de  la  partie  non 
éclipsée  du  Soleil.  M.  de  la  Baume  -  Pluvinel ,  obser- 
vant au  Caire  l'éclipsé  annulaire  du  ii  novembre  i9oi, 
a  tourné  cette  difficulté  en  se  servant  d'un  spectro- 
scope  dont  la  fente  était  largement  ouverte  et  encadrait 
l'image  de  cette  partie  de  la  chromosphère  donnée 
par  un  objectif.  Nous  avons  déjà  vu  cette  disposition, 
qui  réalise  en  quelque  sorte  la  combinaison  d'un 
prisme -objectif  et  d'un  appareil  d'agrandissement. 
Dans  le  cas  présent ,  on  évite  ainsi  les  rayons  venant 
des  parties  non  éclipsées  du  Soleil,  et  les  images 
obtenues  sont  comparables  aux  photographies  du 
spectre  de  la  chromosphère  prises  avec  un  prisme 
ou  un  réseau  objectif  au  moment  du  deuxième  ou  du 
troisième  contact  d'une  éclipse  totale.  M.  Donitch  a 
observé  de  même  à  Pnom-Penh,  en  i9o3,  une  éclipse 
annulaire.  Il  se  servit  d'une  disposition  analogue; 
mais,   au  lieu  d'une  fente  large,  il  employa  une  fente 
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courbe  et  fine  dont  le  rayon  de  courbure  était  égal  à 
celui  de  l'image  du  disque  lunaire.  Ce  procédé  a  été 
emplo}^  depuis  en  dehors  des  éclipses  totales  pour 
étudier  le  spectre  de  la  chromosphère  au  bord  du 
Soleil  sur  un  arc  plus  long  qu'avec  une  fente  droite. 
On  a,  de  plus,  ainsi  l'avantage  de  pouvoir  examiner 
séparément  les  spectres  correspondant  aux  différentes 
couches  superposées  de  la  chromosphère. 

Si  l'on  photographie  le  spectre  de  la  chromosphère 
pendant  une  éclipse  en  plaçant  la  fente  perpendiculaire 
au  limbe,  il  est  très  remarquable  que  les  raies  sont 
fines  à  leur  partie  supérieure  et  très  élargies  à  leur 
base  S  sauf  la  raie  de  l'hélium.  On  explique  ce  phéno- 
mène en  admettant  une  densité  plus  grande  des 
vapeurs  des  couches  inférieures  ;  mais  nous  avons  vu 
que  Jalhis  en  a  donné  une  autre  explication,  suppo- 
sant que  la  lumière  des  parties  voisines  de  la  ligne 
centrale  était  due  à  la  lumière  polychrome  de  la  pho- 
tosphère, visible  au-dessus  de  son  pourtour  en  raison 
de  la  dispersion  anomale.  Dans  cette  théorie,  les  raies 
de  la  chromosphère  ne  devraient  pas  être  simples, 
mais  formées  de  deux  parties  plus  ou  moins  larges 
séparées  par  une  très  fine  ligne  sombre.  Le  fait  que 
dans  l'éclipsé  de  Sumatra  les  lignes  observées  par  l'ex- 
pédition hollandaise  étaient  doubles  a  été  considéré 
comme  un  argument  en  faveur  de  cette  théorie. 


1  Ce  fait  est  la  cause  que,  lorsqu'on  observe  les  protubérances 
par  le  procédé  de  la  fente  large,  la  partie  basse  de  la  chromo- 
sphère  est  moins  bien  définie  que  le  haut  des  protubérances.  En 
effet ,  un  point  de  la  chromosphère  ne  donne  pas  un  point  dans 
le  spectre,  mais  une  ligne  dont  la  longueur  est  égale  à  la  largeur 
de  la  raie  en  ce  point. 
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Les  raies  de  la  chromosphère  sont,  de  plus,  souvent 
tordues  et  déplacées;  ce  qui  indique,  si  l'on  n'admet 
pas  la  théorie  de  Julius,  des  déplacements  de  vapeurs 
s'effectuant  avec  des  vitesses  extraordinaires.  Ces 
vitesses  iraient  jusqu'à  plusieurs  centaines  de  kilo- 
mètres par  seconde.  D'ailleurs  les  déplacements  observés 
visuellement  dans  les  protubérances  atteignent  des 
vitesses  aussi  considérables.  Mais  il  faut  remarquer  que, 
dans  le  cas  des  vitesses  radiales,  l'influence  de  la  pres- 
sion permet  peut-être  aussi  d'expliquer  ces  déplace- 
ments de  raies,  ou  du  moins  ceux  qui  ont  lieu  vers 
le  rouge. 

Le  spectre  de  la  chromosphère  est  assez  variable 
suivant  la  distance  du  point  considéré  au  Soleil  ;  pour- 
tant, jusque  dans  les  parties  les  plus  hautes  et  dans 
les  protubérances  on  trouve  toujours  certaines  raies 
caractéristiques,  qu'on  appelle  pour  cette  raison  les 
raies  permanentes  de  la  chromosphère.  Ces  raies  se 
rapportent  aux  éléments  suivants. 

Lignes  de  l'hydrogène.  —  On  sait  que  les  raies  du 
premier  spectre  de  l'hydrogène  ont  des  longueurs 
d'onde  reliées  par  une  formule  simple,  due  à  Balnier, 
qui  donne  la  longueur  d'onde  A„  en  fonctioQ  des 
nombres  entiers  successifs  n  à  partir  de  3  et  d'une 
constante  A.  Cette  formule  est  la  suivante: 

2 

1^  =  X    2       /  >       A  =  3646,1 3. 

Le  spectre  de  la  chromosphère  contient  un  plus 
grand  nombre  de  raies  rentrant  dans  cette  formule  que 
le  spectre  obtenu  dans  le  laboratoire  ;  par  contre,  il  ne 
contient  pas  les  raies  du  second  spectre.  Les  raies  cor- 
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respondant  aux  valeurs  de  n  comprises  entre  i6  et  i9 
ont  été  observées  par  Haie  dans  le  spectre  d'une  pro- 
tubérance et  par  M.  Deslandres,  cj[ui  a  été  jusqu'à 
yir=z2i  ;  les  dernières,  jusqu'à  /i=:3i,  ont  été  trouvées 
par  Evershed  dans  le  spectre  d'une  protubérance  bril- 
lante pendant  une  éclipse. 

Lignes  de  l'hélium.  —  On  trouve  dans  la  chromo- 
sphère la  raie  D3  très  brillante  et  aussi  d'autres  raies 
de  l'hélium,  parmi  lesquelles  les  lignes  4^72  et  7066 
ont  été  identifiées  par  M.  Deslandres  avec  celles  de 
l'hélium  terrestre  extrait  de  la  clévéite.  Les  observa- 
tions de' Runge  montrent  que  la  raie  jaune  de  l'hélium 
tiré  des  minéraux  terrestres  (clévéite,  brôggérite ,  ura- 
nitite,  etc.)  est  double,  la  distance  des  deux  compo- 
santes étant  G, 323  L.  A.  Or  Haie,  observant  la  raie 
correspondante  dans  une  protubérance  très  brillante,  la 
trouva  également  double ,  ce  qui  est  une  preuve  de 
plus  de  l'identité  de  ces  deux  raies. 

Il  est  curieux  que  la  ligne  D3  ne  soit  pas  visible 
comme  ligne  sombre  dans  le  spectre  de  Fraunhofer, 
excepté  près  des  taches  ou  dans  des  endroits  particu- 
liers du  disque  ^  On  a  avancé  cpie  l'éclat  même  de 
cette  raie  pouvait  être  la  cause  de  cette  anomalie. 
Mais  cette  explication  amènerait  à  considérer  la 
température  de  l'hélium  comme  au  moins  égale  à 
celle  de  la  photosphère,  ce  qui  est  invraisemblable. 
Il  est  plus  simple  d'admettre  que  la  couche  d'hé- 
lium est  trop  mince  pour  donner  une  absorption 
sensible,  mais  assez  épaisse  pourtant  pour  émettre  des 
radiations  visibles  en  dehors  du  disque  où  son  épais- 

1  Yoy.  Ohservatory,  XXVIII,  1905,  p.  25  5,  318,  358,  468;  XXX, 
1907,  p.  62  et  214. 
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seur,  suivant  le  rayon  visuel,  est  deux  fois  plus 
grande  qu'au  bord  même.  Cette  explication  serait 
vérifiée  si  l'on  observait  que  les  raies  de  l'hélium  sont 
plus  souvent  visibles  près  des  bords  du  disque  qu'au 
centre.  On  a  aussi  avancé  que  l'hélium  pouvait  ne 
pas  obéir  à  la  loi  de  KirchhofT  et  posséder  un  pouvoir 
absorbant  très  faible  comparé  à  son  pouvoir  émissif. 
Mais  l'exemple  des  étoiles  qui  possèdent  les  raies  de 
l'hélium  très  marquées  rend  cette  théorie  douteuse. 

Lignes  du  calcium.  —  Les  raies  H  et  K  sont  aussi 
toujours  visibles  dans  le  spectre  de  la  chromosphère  à 
une  grande  hauteur,  et  généralement  plus  loin  du  bord 
que  l'hydrogène,  malgré  le  poids  atomique  élevé  du 
calcium  comparé  à  celui  de  l'hydrogène.  On  a  vu  là 
une  preuve  que  le  calcium  était  dissocié  en  deux  élé- 
ments, dont  l'un  aurait  un  faible  poids  atomique  et 
n'émettrait  que  les  lignes  H  et  K.  Nous  verrons  plus 
loin  une  autre  explication  de  ce  phénomène. 

58.  Constitution  des  protubérances.  —  On 
distingue  les  prolubêrances  qaiescentes,  qui  ne  ren- 
ferment que  les  gaz  permanents  de  la  chromosphère, 
et  les  protubérances  éruptives ,  qui  sont  formées,  sur- 
tout à  leurs  bases ,  par  des  vapeurs  métalliques  variées 
provenant  des  parties  basses  de  la  chromosphère  et  de 
la  couche  renversante  ;  le  spectre  de  ces  dernières  est 
beaucoup  plus  compliqué  et  aussi  plus  variable. 

Les  protubérances  ne  sont  pas  composées  unique- 
ment de  gaz  et  de  vapeurs  incandescentes,  elles  ren- 
ferment aussi  des  amas  de  particules  donnant  un 
spectre  continu;  certaines  protubérances,  dites  blanches, 
ne  contiennent  même  peut  être  que  des  particules. 
M.  Deslandres  a  photographié,  en   i9o5,  la  forme  de 
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ces  amas  de  particules  au  moyen  d'écrans  colorés 
(p.  53)  arrêtant  les  radiations  monochromatiques  des 
vapeurs  et  des  gaz.  Dans  le  spectroscope,  la  présence 
des  particules  se  révèle  parfois  par  un  spectre  continu 
plus  intense  que  celui  du  fond  du  ciel.  Yoiing ,  en 
1872,  a  observé  un  spectre  continu  produit  par  une 
protubérance.  M.  Deslaiidres  et  M.  Haie  ont  photo- 
graphié un  pareil  spectre  en  i892.  Le  spectre  continu 
des  protubérances  ne  se  détache  presque  jamais  sur 
celui  de  l'atmosphère ,  et  cela  se  conçoit  aisément, 
puisque  les  protubérances  n'ont  jamais  été  vues  en 
plein  jour.  Mais  si  l'on  considère  une  ligne  noire  du 
spectre  ne  correspondant  à  aucune  vapeur  contenue 
dans  la  protubérance,  c'est-à-dire  une  ligne  de  l'atmos- 
phère éclairée  en  dehors  du  disque,  son  intensité  doit 
être  partout  la  même  ;  s'il  n'en  est  pas  ainsi ,  ce  fait 
ne  peut  être  dû  qu'à  la  superposition  d'un  spectre  con- 
tinu donné  par  les  particules  de  l'atmosphère  solaire. 
On  peut  donc,  avec  le  spectrohéliographe  et  en 
employant  certaines  raies  noires,  photographier  en 
dehors  des  éclipses  les  amas  de  particules  des  protu- 
bérances en  dehors  du  disque  et  même,  peut-être,  les 
particules  de  la  couronne  elle-même. 

Les  différences  de  constitution  des  diverses  parties 
des  protubérances  sont  mises  en  évidence  facilement 
pendant  les  éclipses  totales  au  moyen  du  prisme- 
objectif.  Dans  ces  conditions,  les  images  données  par 
les  diverses  radiations  monochromatiques  ne  sont  pas 
identiques;  par  exemple,  l'image  donnée  par  les  raies 
H  ou  K  est  généralement  plus  large  et  plus  haute ,  ce 
qui  prouAC,  si  ce  fait  n'est  pas  du  à  l'irradiation,  que 
le  calcium  seul  forme  la  partie  supérieure  des  protubé- 

Spectroscopie  astronom.  8 
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rances.  On  voit  aussi,  sous  forme  de  minces  traînées, 
le  spectre  continu  des  particules.  Les  parties  les  plus 
brillantes  de  la  chromosphère  donnent  aussi  un  spectre 
continu. 

Ces  différences  spectrales  se  traduisent,  dans  l'obser- 
vation directe ,  par  des  couleurs  variables.  Ricco  a 
observé  ainsi  que  les  parties  extérieures  des  protubé- 
rances étaient  bleuâtres,  et  il  a  au  des  parties  blanches 
dues  aux  particules  et  correspondant  aux  protubérances 
blanches  observées  par  Tacchini. 

59.  La  couche  renversante.  —  Le  spectre- 
éclair.  —  La  découverte  de  la  couche  renversante  a 
été  faite  par  Yoiing  pendant  l'éclipsé  totale  de  187 1. 
Il  avait  placé  la  fente  de  son  spectroscope  tangente  au 
point  du  bord  solaire  où  devait  avoir  lieu  le  second 
contact.  Tandis  que  la  Lune  avançait  vers  ce  bord,  il 
vit  un  certain  nombre  de  raies  noires  pâlir  et  même 
quelques-unes  prendre  un  faible  éclat,  une  minute  ou 
deux  avant  le  commencement  de  la  totalité.  Il  n'y 
avait  encore  là  rien  de  surprenant,  car  on  pouvait 
s'attendre  à  voir  renversées  les  lignes  de  la  chromo- 
sphère, qu'on  aurait  Aues  brillantes  avec  un  spectro- 
scope plus  dispersif,  même  en  dehors  d'une  éclipse 
totale.  Mais,  au  moment  précis  du  second  contact,  ce 
ne  sont  plus  quelques  lignes,  mais  toutes  celles  du 
spectre  de  Fraunhofer  qui  sont  renversées  subitement 
et  apparaissent  brillantes  à  la  place  des  raies  obscures. 
Le  phénomène  ne  dura  qu'un  instant,  à  peine  deux  ou 
trois  secondes,  et  tout  disparut  quand  la  Lune,  dans 
son  mouvement,  eut  recouvert  cette  mince  couche 
lumineuse. 

La  couche  renversante  (reversing  layer)  est  donc  très 
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mince;  son  épaisseur,  qu'il  est  facile  de  déduire  de  la 
durée  de  visibilité  de  son  spectre,  ne  dépasse  guère  i", 
c'est-à-dire  environ  700  kilomètres;  aussi  n'a-t-on  pu 
jusqu'ici  l'observer  en  dehors  des  éclipses  par  la 
méthode  de  Janssen-Lockyer.  En  raison  des  ondula- 
tions de  l'atmosphère,  la  lumière  du  bord  du  Soleil  se 
mélange  toujours  sur  la  fente  du  spectroscope  à  celle 
de  la  couche  renversante  et  masque  ses  raies  brillantes. 
Ce  n'est  donc  qu'au  moment  du  second  et  du  troisième 
contact  des  éclipses  totales  que  l'on  peut  observer  ce 
spectre,  auquel  on  a  donné,  en  raison  de  la  brièveté 
de  son  apparition,  le  nom  de  spectre -éclair  (flash  spec- 
trum).  On  entreprit  naturellement  son  étude  au  moyen 
de  la  photographie.  L'emploi  delà  chambre  à  prismes 
est  ici  tout  indiqué.  On  opère  comme  pour  photographier 
le  croissant  chromosphérique  ;  mais,  pour  éviter  autant 
que  possible  les  radiations  étrangères  et  la  lumière 
diffuse ,  on  doit  chercher  à  avoir  une  pose  comprenant 
aussi  exactement  que  possible  les  deux  ou  trois 
secondes  de  visibilité  du  spectre-éclair.  Pour  cela,  on 
pourra  suivre  visuellement  la  marche  du  phénomène 
avec  un  spectroscope,  ou  encore  se  servir,  comme 
l'a  fait  M.  Deslandres  en  lOoo,  d'appareils  cinémato- 
graphiques qui  fournissent  une  succession  de  clichés, 
parmi  lesquels  on  choisira  celui  qui  se  rapporte  à 
l'instant  du  contact.  Nous  avons  vu  (p.  26:^)  qu'en 
prenant  un  cliché  un  peu  avant  le  second  contact  ou 
un  peu  après  le  troisième,  le  bord  du  disque  donne 
un  spectre  à  raies  noires;  ce  spectre  pourra  servir  à 
mesurer  les  longueurs  d'onde  des  radiations  de  la 
couche  renversante.  La  figure  29  représente  le  spectre- 
éclair  photographié  par  M.  de  la  Baume-Pluvinel. 
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Le  spectre- éclair  a  été  étudié  principalement  par 
Lockyer ,  ShacJdeton,  Fowler ,  Lebedinsky ,  en  1898 
et  1896;  par  Evershed,  Hills ,  Campbell,  en  i898,  et, 
dans  la  partie  ultra -violette,  par  M.  Deslandres , 
en  i9oo.  La  photographie  du  spectre  infra- rouge, 
tentée  par  M.  de  la  Baume -Phivinel  en  i9o5,  au 
moyen  d'une  plaque  au  sulfure  de  zinc  dont  la  lumière 
infra-rouge  devait  éteindre  la  phosphorescence,  n'a  pas 
encore  donné  de  résultat. 

L'ensemble  de  ces  observations  montre  que  le  spectre- 
éclair  est  composé   de  lignes  brillantes  correspondant 


Fig.  29.  —  Specti'e- éclair  et  croissants  chi'omosphériques. 

exactement  aux  raies  noires  du  spectre  solaire.  Pour- 
tant certains  clichés  comprenant  à  la  fois  les  lignes 
noires  de  Fraunhofer  et  les  lignes  brillantes  du  spectre- 
éclair  semblent  montrer  de  légères  différences  entre 
les  longueurs  d'onde  des  raies  correspondantes.  Dans 
certains  cas,  Campbell  a  trouvé  que  les  déplacements 
paraissaient  être  de  même  sens  pour  toutes  les  lignes 
noires  qui  étaient  déplacées  vers  le  violet  ;  dans 
d'autres  cas,  les  changements  différaient  suivant  les 
raies.  De  plus,  d'après  Lockyer,  les  raies  du  spectre- 
éclair  seraient  généralement  du  type  des  raies  renforcées 
données  par  l'étincelle  électrique,  tandis  que  les  raies 
de  Fraunhofer  correspondent  plutôt  au  type  des  raies 
de  l'arc. 
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Le  spectre  de  la  couche  renversante  présente  beau- 
coup plus  de  lignes  brillantes  que  celui  de  la  chro- 
mosphèi e  ;  mais  il  n'y  a,  pas  naturellement  de  diffé- 
rence absolument  tranchée  entre  ces  deux  parties  de 
l'atmosphère  solaire,  de  même  c£u'il  n'y  a  pas  une 
ligne  de  démarcation  nette  entre  les  parties  hautes  des 
protubérances  quiescentes  et  les  couches  basses  de  la 
chromosphère.  Pourtant  les  différences  sont  assez  mar- 
quées pour  que  l'on  doive  considérer  la  couche  renver- 
sante et  la  chromosphère  comme  deux  parties  distinctes 
de  l'atmosphère  du  Soleil. 

On  trouve  dans  le  spectre-éclair,  outre  les  lignes 
chromosphériques  déjà  données,  environ  60  à  "jO^  j ^  des 
plus  fortes  lignes  de  Fraunhofer.  L'absence  des  lignes 
correspondant  aux  autres  raies  sombres  peut  s'expliquer 
par  leur  faible  intensité  ou  par  le  fait  que  les  vapeurs 
correspondantes  ne  s'élèvent  pas  assez  haut.  Nous  avons 
remarqué,  d'ailleurs,  que  l'absorption  pouvait  se  pro- 
duire en  partie  au-dessous  de  la  surface  solaire,  de 
telle  sorte  qu'il  est  possible  que  l'on  ne  trouAC  jamais 
dans  le  spectre-éclair  '  certaines  radiations  du  spectre  de 
Fraunhofer. 

Frost  a  identifié,  entre  les  longueurs  d'onde  4930 
et  4ooo.  260  lignes  avec  celles  du  spectre  solaire  de 
Rowland  ;  102  se  rapportent  au  fer,  28  au  titane, 
II  au  chrome  et  26  restent  douteuses  entre  deux  de 
ces  éléments  ;  60  *'/o  des  lignes  observées  appartiennent 
donc  à  ces  trois  corps.  Puis  viennent  le  calcium,  le 
manganèse ,  le  vanadium ,  avec,  cinq  coïncidences  ;  le 
nickel,  le  zirconium,  le  scandium,  avec  quatre;  l'hydro- 
gène, l'héhum,  le  strontium,  le  lanthane,  le  cobalt,  et 
peut-être  le  carbone,  avec  trois  lignes;  le  baryum  et  le 
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le  cérium .  avec  deux  lignes,  etc.  /ii  lignes  n'ont  pu 
être  identifiées  avec  les  éléments  du  Soleil.  L'hélium 
faisant  partie  de  l'atmosphère  solaire,  on  pouvait  penser 
que  les  autres  gaz  qui  l'accompagnent  dans  l'atmos- 
phère terrestre  se  trouvaient  aussi  dans  le  Soleil;  et, 
en  effet,  Mhchell,  observant  l'éclipsé  du  i8  mai  i9oi, 
a  trouvé  que  l'argon  et  le  néon  étaient  représentés  par 
plusieurs  lignes  dans  le  spectre-éclair.  L'identification 
des  lignes  du  krypton  et  du  xénon  reste  douteuse. 

La  question  de  savoir  à  quelle  hauteur  s'élèvent  les 
différents  éléments  dans  l'atmosphère  solaire  est  très 
difficile  à  résoudre.  On  peut  y- arriver  en  mesurant  la 
longueur  et  l'épaisseur  relatives  des  croissants  du 
spectre-éclair  ;  mais  on  est  gêné  par  le  fait  que  deux 
croissants  d'intensité  différente  ont  des  épaisseurs  très 
inégales,  même  si  les  vapeurs  qui  les  produisent 
s'élèvent  à  la  même  hauteur  ou  s'ils  appartiennent 
à  deux  radiations  d'un  même  élément.  Le  tableau 
ci -contre,  dû  à  Jewell,  montre  que  les  hauteurs  cal- 
culées pour  une  même  vapeur  avec  ses  différentes  radia- 
lions  varient  dans  des  proportions  énormes.  Pour  pou- 
voir comparer  les  différentes  vapeurs,  il  faudrait  se 
servir  de  radiations  de  même  intensité  ;  mais ,  comme 
il  ne  s'en  présente  généralement  pas,  on  se  sert  unique- 
ment des  hauteurs  trouvées  avec  les  lignes  les  plus  bril- 
lantes de  chaque  élément.  Ce  procédé  est  légitime,  car 
on  peut  remarquer  que  le  sodium  donne  des  croissants 
minces,  c'est-à-dire  s'élève  à  une  hauteur  assez  faible, 
malgré  l'intensité  des  radiations  de  la  raie  D.  Le  plus 
grand  obstacle  à  la  détermination  de  la  hauteur  des 
vapeurs  n'est  donc  pas  l'irradiation  photographique, 
qui  rendrait  très  larges  les  croissants  du  sodium,  mais 
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plutôt  le  fait  que  l'intensité  de  la  radiation  décroît  très 
LE  SPECTRE -ÉCLAIR 


ELEMENTS 


Calcivim. 

Hydrogène. 
Hélium. 

Inconnu. 

Magnésium. 
Strontium. 

Baryum. 

Aluminium. 
Ytterbium. 

Scandium. 
Titane. 


). 


Hi^UTEURS 

en  kilom. 

24  000 

6  400  • 

6  400 

2  400 

1600 

2Î0 

160 

12  800 

12  000 

4  800 

2  700 

5  300 

2  700 

2  200 

800  . 

8  000 

1600 

5  600 

320 

2  400 

240 

2  800 

6  400 

2  800 

320 

5  600 

4  800 

4000 

ELEMENTS 


Titane. 


Chrome. 


Fer. 


Manganèse. 


Yttrium. 
Cadmium. 

Zinc. 
Cyanogène. 
Vanadium. 

Sodium. 


l 


HAUTEURS 
en  kilom. 


1600 

1300 

1300 

320 

160 

1900 

1600 

1600 

1600 

160 

1600 

1600 

1300 

1000 

1000 

320 

1300 

160 

1600 

320 

200 

240 

240 

1100 

320 

160 

1600 

1600 


vite  à  partir  du  bord  du  Soleil ,  de  telle  sorte  que  les 
lignes  faibles  d'un  élément  donnent  des  croissants 
étroits  à  cause  du  temps  de  pose  insuffisant. 
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Si  l'on  range  les  métaux,  par  ce  procédé,  d'après  la 
hauteur  à  laquelle  ils  semblent  s'élever  dans  l'atmos- 
phère solaire,  on  obtient  la  liste  suivante  qui  est  loin, 
comme  on  voit,  de  correspondre  exactement  à  la  série 
décroissante   de    leurs    poids    atomiques.    Nous    avons 


HAUTEUR  DES  ELEMENTS  DANS  L'ATMOSPHERE 

SOLAIRE 


ÉLÉMENTS 

P- 

HAUTEUR 

ÉLÉMENTS 

P- 

HAUTEUR 

Calcium .... 
Hydrogène  .   . 
Hélium  .   .  .  . 
Magnésium  .  . 
Ytterbium  (?). 
Titane.   .  .  .  . 
Strontium.  .  . 
Aluminium  .   . 
Scandium .  .  . 

40 

1 

4 

24 

172 

48 

87 

27 

U 

24  000 
12800 
12000 
8  000 
6400 
5  600 
5  600 
2  800 
2  800 

Baryum  .   . 
Sodium  .   . 
Fer    .... 

136 
23 
56 
88 
55 
51 
65 

112 

2  400 

1600 

1600 

1600 

1300 

370 

240 

200 

Yttrium .   . 
Manganèse 
Vanadium. 
Zinc  .... 

Cadmium  . 

déjà  parlé  de  la  théorie  de  la  dissociation,  qui  permet 
d'expliquer  toutes  ces  irrégularités  ;  mais  il  existence  autre 
explication  faisant  simplement  intervenir  la  densité  des 
vapeurs.  On  peut  supposer  que  le  spectre  se  compose 
de  lignes  plus  nombreuses  quand  la  densité  est  plus 
grande.  Il  est  probable  que,  dans  les  hautes  régions 
de  l'atmosphère  solaire,  la  densité  des  vapeurs  est 
moindre  que  dans  les  couches  basses  et  dans  la  couche 
renversante.  On  peut  donc  expliquer  ainsi  le  fait  que 
les  croissants  dus  à  certaines  radiations  d'un  même 
élément  sont  plus  étroits  que  d'autres.  Cette  hypothèse 
expliquerait,   sans  faire  intervenir  la   dissociation,    la 
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visibilité  des  raies  H  et  K  à  une  distance  du  bord  du 
disque  où  la  forte  raie  bleue  du  calcium  (\  =  li2  2']) 
demeure  invisible.  On  sait  en  effet  que,  dans  les  tables 
de  Young-,  le  nombre  qui  représente  la  frécjuence  d'ap- 
parition des  raies  vaut  5o  ou  7 5  pour  les  raies  H  et  K 
et  3  seulement  pour  la  raie  bleue. 

Pour  confirmer  cette  hypothèse .  Hiiggins  fit  un 
grand  nombre  d'expériences  de  laboratoire  sur  le 
spectre  de  la  vapeur  de  calcium,  en  vue  de  trouver  des 
conditions  où  les  lignes  autres  que  les  raies  H  et  K,  et 
principalement  la  ligne  bleue ,  disparaissent  complète- 
ment. Il  se  servit  d'électrodes  en  calcium,  puis  d'élec- 
trodes en  platine,  et  d'une  solution  concentrée  de 
chlorure  de  calcium  ;  il  employa  ensuite  des  solutions 
de  plus  en  plus  diluées  de  ce  dernier  corps ,  et  il 
observa  que,  dans  les  spectres  successifs,  toutes  les 
raies,  et  même  la  raie  bleue,  diminuaient  d'intensité  et 
fmissaient  par  devenir  invisibles  avec  une  densité  suffi- 
samment faible,  tandis  c[ue  les  raies  H  et  K  restaient 
visibles  et  assez  intenses,  bien  cjue  beaucoup  moins 
larges.  L'absence  de  certaines  lignes  peut  donc 
s'explic[uer  simplement  par  une  densité  plus  faible  de 
l'élément  considéré,  et  la  hauteur  à  laquelle  semble 
s'élever  le  calcium  serait  due  seulement  à  la  facilité 
avec  laquelle  se  montrent  les  raies  H  et  K  pour  une 
très  faible  densité  de  cet  élément. 

60.  Spectre  de  la  couronne.  —  Contrairement 
à  la  chromosphère  et  aux  protubérances,  qui  n'ont  été 
observées  visuellement  c[ue  depuis  un  siècle  environ, 
l'existence  de  la  couronne  qui  entoure  le  Soleil  pendant 
les  éclipses  totales  était  connue  depuis  l'antiquité. 
Pourtant,  lorsque  prit  naissance  l'analyse  spectrale,  on 
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appliqua  d'abord  cette  nouvelle  méthode  d'observation 
aux  protubérances,  et,  pendant  l'éclipse  de  1868,  un 
seul  observateur,  Tennant,  dirigea  son  spectroscope  vers 
la  couronne,  où  il  ne  vit  d'ailleurs  qu'un  spectre  con- 
tinu. Ce  n'est  qu'un  an  plus  tard,  lors  de  l'éclipse  du 
7  août  186 9,  que  Yoiing,  Harkness  et  Lockyer,  obser- 
vèrent spécialement  le  spectre  de  la  couronne.  Ils  trou- 
vèrent un  spectre  continu  renfermant  une  raie  brib 
lante  unique  dans  le  vert. 

Cette  raie,  qu'on  appela  la  raie  1^74,  parce  qu'elle 
coïncidait  aACC  cette  division  de  l'échelle  de  Kirchhoff, 
fut  d'abord  assimilée  à  la  raie  du  spectre  des  aurores 
boréales,  puis  rapportée  au  fer;  mais,  dès  1876,  on 
s'aperçut  que  cette  coïncidence  n'était  pas  exacte,  et 
que  l'on  ne  pouvait  pas  non  plus  rapporter  cette  raie 
à  l'hydrogène,  comme  l'avait  fait  Secchi,  ou  à  l'oxy- 
gène, comme  le  pensait  ^^'aits.  On  l'attribua  donc  à 
un  gaz  inconnu,  qu'on  nomma,  en  1882,  le  coroniiim. 
Cette  raie  a  été  dédoublée  par  Young  ;  sa  longueur 
d'onde,  déterminée  par  Campbell  en  i898,  puis  par 
Lockyer,  etc.,  vaut  53o3,33. 

En  1871,  Janssen  et  Barker,  puis  Stone  en  1874» 
et  Schusler  en  1882,  observèrent  quelques  raies  de 
Fraunhofer  dans  le  spectre  continu ,  notamment  les 
raies  D,  ^,  G.  Ces  lignes  n'étaient  visibles  que  dans  la 
partie  de  la  couronne  la  plus  éloignée  du  Soleil  et 
qu'on  appelle  couronne  extérieure.  M.  de  la  Baume- 
Pluvinel,  en  i893,  obtint  des  photographies  de 
ces  raies  sombres.  M.  Deslandres  pliotographia  le 
spectre  ultra-violet  en  i893.  Le  spectre  infra-rouge  et 
le  rayonnement  calorifique  de  la  couronne  ont  été 
recherchés  pour  la  première  fois  par  M.  Ahbot  et  par 
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M.  Deslaiidres ,  en  i9oo.  Les  observations  de  cette 
nature  n'ont  pas  encore  donné  de  résultats  bien  con- 
cordants. 

L'étude  du  spectre  de  la  couronne  ne  peut  être 
abordée  que  pendant  les  courts  instants  de  la  totalité 
des  éclipses  de  Soleil,  C'est  pourquoi  on  a  organisé, 
dans  ces  dernières  années,  un  grand  nombre  de  mis- 
sions, dont  le  principal  programme  était  la  photo- 
graphie de  la  couronne  et  l'étude  de  son  spectre. 
Citons,  parmi  les  principaux  observateurs,  Janssen, 
qui  sortit  en  ballon  de  Paris  assiégé  pour  aller  observer 
une  éclipse  totale  en  Algérie,  et  se  rendit  dans  le  même 
but  aux  Indes,  à  la  Caroline,  etc.  ;  Lockyer,  qui  observa 
aussi  dans  les  Indes;  M.  Deslandres ,  au  Sénégal 
en  i893,  au  Japon  en  1896;  M.  de  la  Baumc-Plii- 
rniiel,  aux  lies  du  Salut,  à  Sumatra,  au  Sénégal,  en 
Egypte. 

Les  premières  observations  du  spectre  de  la  cou- 
ronne ont  été  faites  visuellement,  et  ce  procédé  peut 
être  employé  encore  avantageusement  dans  certains 
cas,  par  exemple  pour  examiner  la  longueur  ou  la 
structure  de  la  raie  verte ,  qui  n'est  pas  simple ,  mais 
formée  de  plusieurs  lignes  fines  ;  on  peut  aussi  étudier 
visuellement  la  forme  de  l'anneau  coronal  vert  corres- 
pondant à  la  raie  du  coronium,  et  que  l'on  peut  Aoir  en 
plaçant  un  prisme  à  vision  directe  devant  l'oculaire  d'une 
lunette  ou  un  prisme  devant  l'objectif.  Pourtant,  c'est 
surtout  la  photographie  qui  est  employée  actuellement. 
On  peut ,  dans  ce  cas ,  se  servir  soit  d'une  chambre  à 
prismes,  soit  d'un  spectroscope  à  fente  fine.  Dans  le 
premier  cas,  on  obtient  une  série  d'images  de  la  cou- 
ronne  correspondant   aux    diverses    radiations    mono- 


288  SPECTRE  DE  L'ATMOSPHERE   SOLAIRE 

chromatiques  des  gaz  qui  la  composent.  Ces  images, 
qui  se  détachent  sur  un  fond  continu,  ont  l'apparence 
d'anneaux,  parce  que  les  gaz  sont  distribués  à  peu  près 
uniformément  tout  autour  du  Soleil  (voy.  fig.  i8, 
p.  II 3).  Ces  anneaux  s'enchevêtrent  les  uns  dans  les 
autres  quand  ils  sont  trop  rapprochés  ;  on  les  distingue 
par  leur  largeur  et  leur  forme  des  anneaux  ou  des  crois- 
sants que  donne  la  chromosphère.  Ce  procédé  a  l'incon- 
vénient de  ne  pas  se  prêter  à  une  mesure  exacte  des 
longueurs  d'onde.  Si  l'on  emploie  le  spectrosçope  à  fente, 
on  a  moins  de  lumière  pour  une  clarté  égale  de  la  chambre 
photographique  ;  mais  on  peut  faire  des  mesures  pré- 
cises des  positions  des  raies.  On  distinguera,  par  leur 
longueur,  les  raies  de  la  chromosphère  de  celles  de  la 
couronne.  Pourtant,  même  dans  ce  cas,  les  irrégula- 
rités du  mouvement  d'horlogerie  qui  maintient  l'image 
de  la  couronne  sur  la  fente,  l'irradiation,  la  diffusion 
de  la  lumière  dans  l'instrument  et  la  diffusion  dans 
l'atmosphère  terrestre  font  souvent  confondre  les  radia- 
tions vraiment  coronales  et  celles  qui  viennent  de  la 
chromosphère.  Par  exemple,  Yoiimj ,  en  1870,  a  vu 
les  raies  brillantes  de  l'hydrogène  au  centre  même  de 
la  Lune,  et  c'est  en  observant  que  ces  raies  étaient  plus 
marquées  à  une  égale  distance  du  bord  dans  la  cou- 
ronne que  sur  la  Lune,  que  l'on  a  présumé  que  les 
raies  de  l'hydrogène  devaient  faire  partie  du  spectre 
coronal,  et  non  pas  seulement  de  celui  de  la  chromo- 
sphère. Avec  une  fente  normale  au  bord  et  traversant 
entièrement  le  disque,  on  ol)ticnt  deux  spectres  corres- 
pondant à  la  lumière  de  deux  parties  de  la  couronne, 
et  l'on  peut  ainsi  comparer  les  distances  auxquelles 
s'étend  le  coronium.  On  peut  aussi  mettre  en  contact 
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sur  la  fente  du  spectroscope ,  par  un  dispositif  conve- 
nable, les  deux  parties  opposées  de  la  couronne  et  mesurer, 
comme  nous  l'avons  vu  (p.  lyS),  par  le  déplacement  des 
raies,  la  rotation  de  la  couronne.  La  figure  3o  repré- 
sente le  spectre  visuel  de  la  couronne  que  nous  avons 
photographié  en  1906.  Les  principales  lignes  apparte- 
nant à  la  couronne  ou  à  la  chromosphère  sont,  de 
gauche  à  droite  :   D3,  53o,  F,  G',  H,  K.   La  figure  2 


Fig.  30.  —  Spectre  de  la  couronne. 


de   la   planche   représente  la  partie   ultra -violet  le  que 
nous  avons  photographiée  à  la  même  éclipse. 

De  l'ensemble  des  observations,  il  résulte  que  le 
spectre  de  la  couronne  est  formé  de  trois  spectres 
superposés.  Le  premier  est  continu  et  de  beaucoup  le 
plus  brillant  ;  il  est  plus  intense  dans  la  partie  rouge , 
relativement  au  spectre  du  disc{ue.  Le  second,  qui  est 
dû  à  la  diffusion  de  la  lumière  solaire  par  les  particules 
de  la  couronne,  est  identique  au  spectre  de  Fraunhofer  ; 
il  est  faible  et  visible  seulement  dans  la  partie  exté- 
rieure de  la  couronne.  Le  troisième,  qui  dénote  l'exis- 
tence de  gaz  incandescents,  est  formé  de  lignes  bril- 
lantes, qui  se  détachent  assez  faiblement  sur  le  fond 
continu.  Indépendamment  de  la  raie  du  coronium,  on 

Spectroscopie  astronom.  9 
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trouve  un  certain  nombre  de  radiations,  dont  l'étude 
a  été  faite  par  Lockyer'^  ;  on  observe  les  raies  de 
l'hydrogène,  de  l'hélium,  du  calcium  et  de  quelques 
éléments  inconnus.  Il  est  difficile  de  dire  si  ces  radia- 
tions sont  d'origine  vraiment  coronale  ou  si  elles 
appartiennent  à  la  chromosphère.  Yoici,  d'après 
Scheiner"-,  une  liste  de  ces  lignes  et  de  leur  intensité. 


LIGNES  CORONALES  OU  CIIROMOSPHERIQUES 


À 

I. 

ÉLÉJ<IENTS 

l 

I. 

ÉLÉMENTS 

5875,9 

» 

Hél. 

434a,l 

7 

H 

5535,8 

M 

— 

4231,2 

1 

— 

5183,8 

» 

Mg 

4101,2 

6 

H 

5172,9 

» 

Mg 

4078,1 

3 

Ca 

5169,5 

)) 

Fe 

4026,5 

4 

Hél. 

5167,5 

)) 

Mg 

4006,7 

1 

— 

5117,7 

» 

— 

3988,8 

2 

— 

5018,9 

» 

Fe 

3968,6 

10 

Ca 

5015,7 

» 

Hél. 

3933,9 

30 

Ca 

4924,0 

)) 

Fe 

3889,2 

4 

H 

4921,9 

M 

Hél. 

3236.6 

4 

— 

4861,5 

» 

H 

3188,2 

4 

Hél. 

,     4713,3 

» 

Hél. 

3170,3 

4 

— 

4865,9 

8 

• — 

3163,9 

3 

— 

4471,8 

5 

Hél. 

En  i9oo,  M.  (le  la  Baiime-Phwînel  observa  la  radia- 
tion 3985,  qui  lui  sembla  seule  d'origine  vraiment 
coronale.  Les  raies  [\i?>i  et  4290  sont  généralement 
considérées  comme  appartenant  à  la  couronne.  La  raie 

'  Proc.  Boy  al  Soc,  LXVI,  p.  189, 
'^  Pop.  Astroph.,  p.  395. 
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ultra-violette  3447  >  photographiée  par  M.  Deslandres 
cil  i9oo,  est  aussi  d'origine  coronale. 

A  ces  trois  spectres  se  superpose  celui  de  l'amos- 
plîère  terrestre,  qui  est  formé  par  la  lumière  solaire 
venant  des  points  du  ciel  pour  lesquels  le  Soleil  n'est 
pas  totalement  éclipsé,  et  aussi  le  spectre  de  la  lumière 
de  la  couronne  et  de  la  chromosphère  diffusée  dans 
l'atmosphère. 

Le  spectre  de  la  couronne  présente  des  variations 
qui  sont  en  accord  avec  la  période  des  taches  solaires. 
La  raie  du  coronium  est  presque  invisible  aux  époques 
de  minimum  et  limitée  à  l'équateur,  tandis  que,  pen- 
dant les  périodes  de  maximum,  elle  est  forte  et  a  la 
même  longueur  tout  autour  du  Soleil.  En  1878  et 
en  i9oo,  elle  était  très  faible,  et  beaucoup  d'observa- 
teurs ne  l'ont  même  pas  aperçue.  A  l'éclipsé  de  i9o5,. 
au  contraire,  elle  a  été  observée  facilement.  Le  spectre 
de  Fraunhofer  est  plus  marqué  aux  époques  de  maxi- 
mum de  taches.  M.  de  la  Baume -Pliivinel  a  fait 
remarquer  que  les  trois  premières  observations  de  ce 
spectre,  en  187 1,  1882,  i893,  correspondent  précisé- 
ment à  des  intervalles  de  onze  années,  c'est-à-dire 
qu'elles  ont  été  faites  au  même  moment  de  la  période 
des  taches  solaires. 

61.  Spectropolarisation  de  la  couronne.  — 
La  lumière  de  la  couronne  se  compose,  comme  nous 
l'avons  vu,  de  trois  spectres  superposés;  on  peut  donc 
se  demander  si  sa  polarisation  est  due  uniquement  à  la 
lumière  réfléchie  venant  du  Soleil,  ou  si  elle  n'jest  pas 
produite,  en  partie,  par  la  polarisation  de  la  lumière  du 
spectre  continu  des  particules  ou  du  spectre  de  lignes. 

Il  n'est  pas  probable,  à  priori,  que  la  lumière  des  gaz 
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de  la  couronne  soit  polarisée  ;  pourtant  il  pourrait  se 
faire  qu'une  action  magnétique  ou  électrique  produisît  cet 
effet  particulier.  Wood,  en  i9oo,  observa  visuellement 
la  couronne  avec  un  spectroscope  muni  d'un  polari- 
scope  de  Savart;  les  bandes  de  polarisation,  très  mar- 
quées sur  le  fond  continu  du  spectre,  étaient  interrom- 
pues sur  les  lignes  brillantes  :  la  lumière  du  spectre 
de  lignes  ne  paraissait  donc  pas  polarisée.  On  peut  aussi 
se  servir  d'un  prisme  de  Wollaston,  et  comparer  photo- 
graphiquement  les  deux  spectres  obtenus,  qui  sont  pola- 
risés à  angle  droit,  comme  l'a  fait  M.  Neivall,  en  i9o5, 
ou  encore  placer  un  nicol  devant  la  fente  et  comparer 
le  spectre  ainsi  obtenu  à  celui  de  la  lumière  naturelle, 
comme  nous  l'avons  fait  pour  l'observation  de  la  même 
éclipse. 

Il  serait  plus  intéressant  de  rechercher  si  la  lumière  du 
spectre  continu  n'est  pas  elle-même  polarisée.  Il  est 
vrai  qu'un  phénomène  semblable  n'aurait  jamais  été 
observé  à  la  surface  de  la  Terre  ;  maison  est  obligé  d'en- 
visager cette  hypothèse,  parce  que  la  proportion  de 
lumière  polarisée  de  la  couronne  semble  incompatible 
avec  la  faiblesse  des  raies  de  Fraunhofer  de  son  spectre. 
La  proportion  de  lumière  polarisée  peut  s'élever,  en  effet, 
à  5o  *^/q>  d'après  certains  observateurs,  et  la  polarisation 
s'étend  sur  la  couronne  intérieure  jusqu'au  bord  même  de 
la  Lune,  comme  nous  l'avons  montré,  en  i9o5,  par  des 
photographies  de  bandes  de  Savart.  Or,  sur  la  couronne 
intérieure,  les  raies  noires  sont  invisibles;  elles  n'ap- 
paraissent, et  encore  très  faiblement,  que  sur  les  par- 
ties extrêmes  de  la  couronne  extérieure,  et  elles  sont 
dues  d'ailleurs,  en  partie,  à  la  lumière  de  l'atmosphère 
terrestre.    La  })roportion  de    lumière  réfléchie   semble 
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donc  très  faible,  et,  comme  la  partie  qui  donne  le 
spectre  de  lignes  brillantes  est  très  petite  et  ne  paraît 
pas  d'ailleurs  polarisée,  on  est  amené  à  supposer  que 
la  forte  polarisation  de  la  lumière  coronale  est  due  en 
partie  à  la  polarisation  du  spectre  continu.  Si  ce  fait 
singulier  était  exact,  on  pourrait  peut-être  le  mettre  en 
évidence  en  examinant,  au  moyen  d'un  spectroscope  et 
d'un  polariscope,  les  raies  noires  de  Fraunhofer  sur 
lesquelles  les  bandes  doivent  être  interrompues,  si  le 
spectre  continu  superposé  au  spectre  de  la  lumière 
réfléchi  n'est  pas  polarisé.  On  pourrait  aussi  chercher 
si  le  maximum  de  polarisation  du  spectre  est  déplacé 
vers  le  rouge  ou  vers  le  .violet.  En  efl'et,  les  particules 
des  flammes  reflètent  presque  uniquement  les  rayons 
bleus  et  violets^  ce  fait  est  une  conséquence  de  la 
théorie  de  Rayleigh  et  a  été  vérilîé  expérimentalement 
par  Wood,  qui  a  examiné  ]e  spectre  d'une  source 
lumineuse  intense  réfléchie  sur  une  flamme.  Le  maxi- 
mum d'intensité  du  spectre  réfléchi  doit  donc  être 
déplacé  vers  le  violet.  Au  contraire ,  le  spectre  de  la 
couronne,  et  par  suite  le  spectre  continu  des  particules, 
a  son  maximum  d'intensité  déplacé  vers  le  rouge  ;  s'il 
est  polarisé ,  le  maximum  de  polarisation  doit  être 
déplacé  vers  le  rouge. 

On  pourrait,  en  tout  cas,  vérifier  si  la  contradiction 
entre  la  polarisation  du  spectre  et  l'absence  des  raies 
noires  est  bien  réelle.  Il  suffirait  de  superposer  à  un 
speotre  continu  un  spectre  solaire  complètement  pola- 
risé, de  manière  à  ce  que  l'intensité  soit  analogue  à 
celle  de  la  couronne,  et  à  rechercher  expérimentalement 

1  C'est  ce  qui  expliquerait  que   le  rayonnement  calorifique  de 
la  couronne,  observé  par  Abbot,  a  été  trouvé  insensible. 


294  SPECTRE  DE  L'ATMOSPHERE   SOLAIRE 

pour  quelle  proportion  de  lumière  polarisée  les  raies 
noires  disparaissent.  Il  convient  que  le  spectre  solaire, 
dans  ce  cas,  soit  complètement  polarisé,  parce  que, 
d'après  les  expériences  de  Wood  sur  la  polarisation  de 
la  lumière  diffusée  par  les  particules  d'une  flamme,  la 
lumière  réfléchie  de  la  couronne  doit  effectivement  être 
presque  totalement  polarisée. 

Théorie  de  Wiedemann,  Schmidt  et  Wood.  —  On 
voit  qu'il  existe  une  série  de  contradictions  entre 
la  forte  polarisation  de  la  couronne,  la  nature  sen- 
siblement continue  de  son  spectre  et  la  position  de 
son  maximum  d'intensité.  Ces  contradictions  n'existent 
plus,  si  l'on  adopte  la  théorie  de  la  couronne  solaire 
présentée  d'abord  par  Wiedemann  et  Schmidt  en  i896. 
D'après  cette  théorie,  le  spectre  continu  de  la  couronne 
serait,  en  réalité,  un  spectre  de  bandes  et  ne  paraîtrait 
continu  qu'en  raison  de  la  dispersion  insuffisante  que 
l'on  emploie.  Ce  spectre  de  bandes  serait  produit  par 
la  fluorescence  des  vapeurs  métalliques  entourant  le 
Soleil  sous  l'influence  du  rayonnement  puissant  de 
l'astre.  Récemment  Wood  a  repris  cette  théorie  et  lui 
a  donné  une  confirmation,  en  montrant  que  la  lumière 
fluorescente  des  vapeurs  métalliques  est  polarisée,  et 
précisément  dans  la  même  proportion  que  la  lumière 
coronale.  Cette  théorie  restera  pourtant  assez  hypothé- 
tique tant  que  l'on  n'aura  pas  résolu  en  bandes  le  fond 
du  spectre  coronal,  qui  jusqu'à  présent  paraît  pure- 
ment continu. 


BIBLIOGRAPHIE 


295 


BIBLIOGRAPHIE  DU  CHAPITRE  VIII 

OUVRAGES   GÉNÉRAUX 

Deslandres.  Notice  de  TAnn.  du  Biir.  des  Longitudes 

pour  1907. 

RoscoB.  On  spectral  analysis.  London,  1885.  Mac- 

Millan. 

SCHEINER,   BCHELLEN.         Voir  pluS    haut. 

ToDD  (Mrs^.  Total  Eclipses  of  the  Sun.  London,  1900. 

Sampson  Lo^v. 

TACHES   SOLAIRES 


Adams  et  Hale. 

CORTIE. 
FOWLER. 

Hale. 

MiTCHELL. 

VOGEL. 

YOUNG. 


A.  J.,  XXVII,   1908,  p.  45;  XXIII,  1906, 
p.  IJ  et  400. 

The  Ohservatory,  XXVII,   1904,  p.   366. 
M.  N.,  LXIII,  1903,  p.  468. 

Trans.   of  the  I.    U.  f.  Solar  Research., 
I.  p.  201. 

.1.    J.,    XXVIII,    1908,    p.     100    et    315; 
XXIV,  1906,  p.  185. 

A.  J.,  XXII,  1905,  p.  4. 

Bothkamper  Beobachtungen,  I  et  II, 

Franklin.  Journal,   LVIII,  p.   287;  LIX, 
p.  123;  LXVI,  p.  64. 


BORDS  DU  SOLEIL,  SPECTRE  A>OMAL ,  ETC. 

Baume-Pluyinel(dela).  C.  R.,  GXXXIII,  1901,  p.  1180. 

Hale.  Solar  Research  of  the    Yerkes    Ohserva- 

tory,  1901.   A.    J.,   XVI,   1902,  p.   211; 
XXV,  1907,  p.  300. 

Jewell.  a.  j.,  III,  1896,  p.   89;  XI,  1900,  p.  234. 

JuLius.  Physikalische    Zeiischrift,     IV.     A.     J., 

XVUI,  1903,  p.  50. 

—  Revue  générale  des  sciences,  XV,  1904, 

p.  480. 


296 


BIBLIOGRAPHIE 


PROTUBÉRAACES,    CHROMOSPHERE  ,    COUCHE    RENVERSANTE 


Deslandres. 


DONITCH. 

Evershed. 
Hale. 

HUGGINS. 

Janssen. 

Lock\er. 
Rayet. 

RiCGO. 


G.  H.,  CXIII,  1891,  p.  307;  CXIV,  1892, 
p.  276  et  578;  CXY,  1892,  p. ^£22;  GXX, 
1895,  p.  1112  et  1331;  CXXXVIII,  1904, 
p.  1375;  GXLI,  1905,  p.  409. 

Bulletin  de  l'Académie  impériale  de 
Saini-Pétershourg,  XXIII,  1905,  p.  23. 

PhiL,  Trans.,  CXCVII,  1901,  p.  381. 

Piihlicalions  of  the  Yerkes  Observations , 
III,  paît.  I.  A.  J„  l,  X,  XXIII,  etc. 
Astron.  and  astrophys.,  XI ,  1892  ,  p.  618. 

M.  N.,  XXIX,  1868,  p.  4. 

G.  R.,  LXVIII,  1868,  p.  93,  112,  181,  245, 
312,  367  et  713. 

Proc.  of  the  Royal  Socieli/,  XYII,  1868, 
p.  350;  LVI,  1894,  p.  7.^ 

A.  G.  P.,  (4),  XXIV,  1871,  p.  1. 

G.  R.,  CXLIII,  1906,  p.  441. 


COURONNE    SOLAIRE 


Baume-Pluvinel(dei.a).  G.  R.,  CXXXII,  1901,  p.  1259. 

Deslandres.  G.   R.,   GXX,   1895,   p.    707;   GXLI,   1905, 

p.  517. 

DoiMïCH.  Bulletin    de     l'Académie      impériale    de 

Saint-Pétersbourg ,    XIII,    1900,  n»   5. 
B.  A.,  XXI,  190i,  p.  5. 

Janssen.  a.  g.  p.,  (4),  XXVII,  1871,  p.  474. 

Millochau.  Stéfanick.  Annales    de    l'Observatoire    de   Meudon , 

III,  l«r  fasc.  G.  R.,  GXLI,  1905,  p.  585, 
586,  815. 

Salet  (  P.).  Annales  du  Bureau  des  Longitudes.  G.  R., 

GXLI,  1905,  p.  528,  994. 

Tennant.  Mem.  of  the  Roy.  aslr.  Society,  XXXVII. 

WlËDEMANNetScHMIDT.    A.   J.,    III.    1896,    p.    207. 

,Wooo.  A.  .T.,   XIII,  1901,   p.   68;  XXVIII,    1908. 

p.  75. 


CHAPITRE  IX 

SPECTRES  DES  PLA>ÈTES,  DES  SATELLITES, 
DE  LA  LUMIÈRE  ZODIACALE 

Les  planètes  et  leurs  satellites  ne  brillent  pas  d'une 
lumière  propre,  mais  nous  réfléchissent  simplement  la 
lumière  du  Soleil;  aussi  l'étude  de  leur  spectre  ne  peut- 
elle  pas  nous  renseigner,  comme  pour  les  étoiles  et  les 
comètes,  sur  la  nature  chimique  des  corps  qui  les  com- 
posent. Cependant  l'analyse  spectrale  peut  nous 
apprendre  si  les  planètes  ont  ou  non  une  atmosphère 
et,  jusqu'à  un  certain  point,  quelle  est  la  nature  et 
l'épaisseur  de  cette  atmosphère. 

La  lumière  solaire ,  en  arrivant  dans  l'atmosphère 
d'une  planète ,  se  divise  en  trois  parties  :  la  première 
est  réfléchie  ou  diffusée  par  les  nuages  ou  par  les  par- 
ticules en  suspension  dans  l'atmosphère ,  la  seconde 
partie  est  absorbée,  et  la  troisième  atteint  la  surface  de 
l'astre,  où  elle  se  réfléchit  pour  revenir  vers  l'observa- 
teur en  subissant  de  nouveau  une  absorption  et  une 
diffusion.  Suivant  la  nature  de  l'atmosphère,  les  pro- 
portions relatives  de  ces  trois  parties  seront  différentes. 
Si  l'atmosphère  n'est  pas  dense,  la  plus  grande  partie 
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de  la  lumière  atteindra  la  surface  qui  sera,  par  suite, 
visible;  si  l'atmosphère  est  épaisse,  la  quantité  de 
lumière  absorbée  sera  considérable;  enfin,  si  la  planète 
est  entourée  de  nuages,  la  plus  grande  partie  de  la 
lumière  sera  réfléchie  vers  l'observateur  sans  avoir 
atteint  la  surface,  dont  on  ne  verra  pas  les  détails.  La 
valeur  de  l'albédo,  l'étude  de  la  polarisation  et  l'aspect 
de  la  planète  nous  donneront  quelques  renseignements 
sur  les  diiTérents  cas  qui  peuvent  se  présenter.  Dans 
tous  les  cas,  les  rayons  qui  nous  viennent  des  planètes 
ont  traversé  leur  atmosphère  sur  une  plus  ou  moins 
grande  distance,  suivant  qu'ils  ont  été  réfléchis  par  des 
nuages  plus  ou  moins  hauts  ou  par  la  surface  même. 
Leur  spectre  doit  donc  présenter  certaines  modifications 
caractéristiques  dues  à  l'absorption  et  qui  se  traduisent, 
comme  pour  la  lumière  que  nous  observons  au  travers 
de  l'atmosphère  terrestre  :  i"  par  des  raies  ou  des 
bandes  analogues  aux  raies  telluriques;  2°  par  une 
absorption  générale  changeant  l'intensité  relative  des 
diverses  parties  du  spectre;  3**  par  le  raccourcissement 
du  spectre  dans  l' ultra-violet  analogue  à  celui  du  spectre 
solaire  étudié  par  Cornu. 

De  plus,  la  réflexion  sur  la  surface  même  de  la  pla- 
nète doit  amener  certains  changements  dans  l'intensité 
relative  des  différentes  parties  du  spectre,  changements 
qui  produisent  la  couleur  des  objets  éclairés  par  de  la 
lumière  blanche.  Ces  dernières  variations,  encore  très 
mal  étudiées,  pourront  peut-être,  par  la  suite,  nous 
donner  quelques  indications  sur  la  nature  physique 
des  surfaces  planétaires. 

Tous  ces  phénomènes  pourront  masquer  plus  ou 
moins  l'existence  des  lignes  de  Fraunhofer;  pourtant 
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il  est  évident  que  toute  raie  du  spectre  solaire  doit  se 
retrouver  dans  la  lumière  réfléchie  et,  par  suite,  doit 
exister  dans  le  spectre  des  planètes.  Mais,  en  raison 
de  la  faible  intensité  de  ces  spectres,  on  n'y  aperçoit 
jamais  que  les  principales  raies  de  Fraunhofer. 

Si  la  planète  était  lumineuse  par  elle-même,  un 
spectre  continu  se  superposerait  à  celui  de  la  lumière 
réfléchie  venant  du  Soleil,  et  il  en  résulterait  simple- 
ment une  augmentation  d'intensité  du  fond  de  ce 
spectre.  On  comprend  qu'il  est  bien  difficile,  dans  ce 
cas,  de  distinguer  la  lumière  propre  de  celle  qui  vient 
du  Soleil. 

62.  Spectre  de  la  Lune.  —  Les  observations  de 
Fraunhofer  en  1828,  de  Brewster  et  Gladstone  en 
1860,  de  Haggins  et  Miller,  de  Janssen,  etc.,  s'ac- 
cordent à  prouver  que  le  spectre  de  la  Lune  est  iden- 
tique, à  l'intensité  près,  au  spectre  solaire.  Ces  obser- 
vateurs n'y  ont  jamais  remarqué  aucune  modification 
dans  la  position  ou  dans  l'intensité  des  raies  de  Fraun- 
hofer. Scheiner  compara  photographiquement  le 
spectre  de  la  Lune  et  celui  du  Soleil,  obtenus  avec  le 
même  instrument.  Il  étudia  3oo  raies  entre  F  et  H  et 
ne  vit  pas  la  plus  petite  différence  entre  les  deux 
spectres.  On  en  conclut  que  la  Lune  n'a  pas  d'atmos- 
phère sensible,  ce  que  l'on  pensait  d'ailleurs  déjà,^ 
parce  qu'au  moment  d'une  occultation,  l'étoile  disparaît 
derrière  le  disque  sans  paraître  jamais  déplacée  par  la 
réfraction. 

Un  autre  moyen  d'observation  a  été  employé  par 
Huggins  en  i865.  Il  observa  le  spectre  d'une  étoile  au 
moment  où  elle  allait  disparaître  derrière  le  disque  de 
la  Lune.  S'il  y  avait  une  atmosphère  sensible  autour 
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de  la  Lune,  l'observateur  verrait  encoi^e  l'étoile  pendant 
un  certain  temps  après  l'instant  géométrique  du  con- 
tact, et,  comme  les  différents  rayons  du  spectre  sont 
inégalement  déviés  par  la  réfraction,  ce  temps  de  visi- 
bilité serait  plus  long  pour  les  rayons  violets  que  pour 
les  rayons  rouges.  On  devrait  donc  voir  ces  derniers 
disparaître  d'abord,  c'est-à-dire  le  spectre  s'éteindre  en 
commençant  par  le  rouge.  Rien  de  semblable  ne  fut 
observé,  et  toutes  les  parties  du  spectre  disparurent  en 
même  temps. 

On  a  cherché  aussi  à  mettre  en  évidence  des  lignes 
d'absorption  d'origine  4unaire  en  examinant,  pendant 
la  phase  partielle  d'une  éclipse  de  Soleil,  les  rayons 
qui  rasent  le  bord  de  la  Lune.  Oq  est  alors  dans  les 
meilleures  conditions  pour  découvrir  ces  lignes  d'ab- 
sorption. En  effet,  la  lumière  est  intense,  elle  traverse 
la  plus  grande  épaisseur  possible  de  l'atmosphère 
lunaire  supjDOsée;  enfin,  on  a  en  regard,  comme  terme 
de  comparaison,  le  spectre  normal  du  Soleil.  Cette 
méthode,  indiquée  par  Janssen,  a  été  appliquée  notam- 
ment par  M.  de  la  Baume -Pliivinel  en  igoi.  Aucun 
résultat  n'a  été  obtenu  non  plus  par  ce  procédé. 

Au  moment  d'une  éclipse  totale  de  Lune,  le  disque 
présente  souvent  une  teinte  rouge  très  prononcée.  Ce 
lait  provient  de  la  réfraction  des  rayons  solaires  qui 
traversent  les  couches  les  plus  basses  de  l'atmosphère 
terrestre  et  sont,  par  suite,  colorés  comme  les  rayons 
du  soleil  couchant.  On  doit  donc  s'attendre  à  trouver 
les  lignes  telluriques  de  l'atmosphère  dans  la  faible 
lumière  qui  vient  des  parties  éclipsées  de  la  Lune,  et 
ces  lignes,  notamment  la  raie  o,  ont  été  effectivement 
observées. 
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63.  Spectres  des  planètes.  —  L'intensité  des 
spectres  des  planètes  est  faible,  même  ponr  les  plus 
brillantes  d'entre  elles.  Cela  tient  à  ce  que  la  lumière 
n'est  pas  concentrée  en  un  point  comme  pour  les 
étoiles.  Nous  avons  vu  (p.  78)  que,  clans  le  cas  des 
astres  ayant  un  diamètre  apparent,  les  dimensions  de 
la  lunette  et  du  collimateur  ne  permettent  pas  d'aug- 
menter l'éclat  du  spectre,  et  que  l'on  ne  peut  y  arriver 
qu'en  raccourcissant  la  chambre  photographique  et  en 
diminuant  la  dispersion.  L'usage  d'une  lunette  de 
grande  dimension,  s'il  n'augmente  pas  l'éclat  du 
spectre  par  unité  de  surface ,  donne  pourtant  à  ce 
spectre  une  largeur  suffisante  poiu-  que  l'on  puisse  y 
distinguer  les  raies  et,  par  suite,  évite  l'emploi  d'un 
agrandissement  ou  d'une  lentille  cylindrique;  aussi 
a-t-on  toujours  intérêt  à  faire  ces  observations  avec  un 
grand  instrument.  De  plus,  il  convient  de  se  placer  à 
une  altitude  élevée  pour  éliminer  autant  que  possible 
les  raies  d'absorption  données  par  l'atmosphère  ter- 
restre . 

Janssen,  Hiiggins,  Secchi,  Le  Sueur,  ont  été  les 
premiers  à  étudier  les  spectres  planétaires  et  ont  observé 
l'existence  des  raies  d'absorption;  mais  le  travail  le 
plus  considérable  sur  cette  question  a  été  fait,  en  1874» 
par  Vogel.  De  nos  jours,  l'application  de  la  photogra- 
phie et  l'usage  des  grands  instruments  américains  ont 
permis  de  reprendre  cette  étude  avec  plus  de  précision, 
et  de  montrer  l'insuffisance  des  observations  visuelles. 
En  effet,  les  premiers  observateurs,  sans  doute  en  rai- 
son de  l'intérêt  philosophique  qu'il  y  avait  à  démontrer 
que  les  atmosphères  des  planètes  sont  semblables  à 
celles  de  la  Terre,  avaient  surtout  cherché  les  renfor- 
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céments  des  raies  telluriqiies  et  avaient  annoncé  la  pré- 
sence de  la  vapeur  d'eau  dans  l'atmosphère  de  presque 
toutes  les  planètes.  Il  semble  prouvé  aujourd'hui  que 
cette  assertion  était  au  moins  prématurée.  Les  observateurs 
suivants  ont  trouvé  que  les  raies  considérées  n'étaient 
pas  renforcées  dans  les  spectres  planétaires.  Tout  der- 
nièrement on  a  trouvé  des  bandes  de  la  vapeur  d'eau  ren- 
forcées, mais  ce  sont  seulement  celles  qui  sont  situées 
•entre  A  et  B.  Le  fait  que  les  autres  bandes  ne  sont  pas 
renforcées  nous  paraît  rendre  encore  douteuse  la  conclu- 
sion qu'on  en  a  tirée,  relativement  à  la  présence  de  la 
vapeur  d'eau;  si  la  vapeur  d'eau  existe  dans  les  atmos- 
phères planétaires,  toutes  ses  raies  doivent  être  ren- 
forcées. 

64.  Spectre  de  Mercure.  —  L'étude  du  spectre 
de  Mercure  est  extrêmement  difficile,  parce  que  la  pla- 
nète est  toujours  voisine  de  l'horizon  ou  plongée  dans 
le  rayonnement  du  Soleil;  son  intensité  est  faible,  et 
l'on  n'a  pu  y  distinguer  que  douze  raies  du  spectre  de 
Fraunhofer  dont  voici  les  longueurs  d'onde  en  millio- 
nième de  millimètre  : 

656,7  (C)  526,8  (E) 

649,6  ligne  faible  tellurique  518,4  (/jj) 

627,6  (a)  ligne  faible  517,1  [b^,  h^  —  h!^) 

589,4   (D)  495,6 

560,1  486,3  (F) 

544,6  431,1  (G) 

On  conçoit  que,  dans  ces  conditions,  les  résultats 
que  l'on  a  tirés  de  l'analyse  spectrale  soient  très  dou- 
teux. Vof/el  compara  la  lumière  de  Mercure  à  celle 
d'une  étoile  placée  à  la  même  bauleur  au-dessus  de 
l'horizon  et  observa  que  les  lignes  telluriques  du  spectre 


SPECTRE  DE   VENUS  30J 

solaire  paraissaient  plus  fortes  dans  le  spectre  de  la 
planète  que  dans  celui  de  l'étoile.  11  en  conclut  que 
Mercure  possède  une  atmosphère  ne  différant  pas  sen- 
siblement de  la  nôtre.  On  a  aussi  remarqué  que  les 
parties  violettes  et  ultra-violettes  du  spectre  sont  faibles 
comparées  à  la  partie  rouge,  ce  qui  semble  indiquer 
une  absorption  analogue  à  celle  que  subit  la  lumière 
solaire  dans  notre  atmosphère. 

Pourtant  on  sait  maintenant  que  Mercure  a  un 
albédo  très  faible  (0,17),  précisément  égal  à  celui  de  la 
Lune,  ce  qui  tend  à  faire  ranger  Mercure  dans  la  caté- 
gorie des  planètes  sans  atmosphère.  On  voit  qu'il  y  a 
là  une  contradiction  qui  ne  pourra  être  levée  qu'en 
observant  le  spectre  de  Mercure  avec  des  instruments 
puissants  et  à  de  grandes  altitudes  pour  éliminer  les 
raies  telluriques. 

65.  Spectre  de  Vénus.  —  Le  spectre  de  Yénus 
est  le  plus  brillant  de  tous  les  spectres  planétaires,  ce 
qui  tient  à  l'albédo  très  élevé  (o,92)  de  la  planète; 
aussi  a-t-on  pu  identifier  un  grand  nombre  de  ses  raies 
avec  celles  de  Fraunhofer.  Secchi,  Vogel,  ont  vérifié 
visuellement  l'identité  des  raies.  Hiujg'uis  a  étudié  la 
partie  ultra-violette  par  la  photographie.  Scheliier  a 
examiné,  comme  pour  la  Lune,  3oo  raies  entre  F  et  H 
et  a  montré  qu'elles  étaient  identiques  aux  raies  du 
spectre  solaire,  tant  comme  position  que  comme  inten- 
sité. La  figure  3i  montre,  d'après  un  cliché  fait  à 
Meudon  par  M.  Bosler,  la  disposition  du  spectre  et 
des  spectres  de  comparaison  pour  la  mesure  de  la 
position  et  de  l'inclinaison  des  raies  (voy.  p.   178). 

Il  n'y  a  donc  pas,  dans  le  spectre  de  Vénus,  de 
lignes   d'absorption    différentes   des    raies    telluriques; 
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mais  celles-ci,  observées  d'abord  par  Secchi,  semblent 
plus  fortement  marquées  que  dans  le  spectre  de  Mercure. 
Les  lignes  telluriques  observées  par  Yogel  sont  la  raie  ^ 
et  les  raies  suivantes  : 


687,9  (B) 

623,1 

526,6 

et 

526,3 

627,6  (a) 

594,6 

525,5 

et 

525,1 

623,7 

592,6 

521,7 

et 

519,7 

Vénus  aurait  donc  une  atmosphère  de  même  nature 
que  celle  de  la  Terre. 

Mais  comment  se  fait -il  que  les  lignes  d'absorption 


îs^^^^^P^*******^-************'^^ 


Fig.  31. 


soient  si  ])eu.  marquées  que  certains  observateurs, 
Huggins  notamment,  ne  les  aient  pas  aperçues?  Cela 
pourrait  tenir  au  peu  d'épaisseur  de  l'atmosphère  de 
Yénus  ;  mais  une  autre  explication  plus  plausible  peut 
en  être  donnée.  Yénus  serait  entourée  non  d'une 
atmosphère  transparente,  mais  de  nuages.  La  valeur 
de  son  albédo,  d'une  ])arl  ;  l'impossibilité  on  l'on  est, 
d'autre  part,  de  déterminer  la  rotation  de  cet  astre  par 
des  mesures  de  position,  de  taches,  confirmeraient  ces 
conclusions.  Les  nuages  se  trouveraient  dans  la  partie 
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haute  de  l'atmosphère,  de  telle  sorte  que  les  rayons 
qu'ils  réfléchissent  ne  traverseraient  qu'une  faible  épais- 
seur de  gaz.  Yogel  a  observé  que  la  partie  la  plus 
réfrangible  du  spectre  de  \énus  était  brillante  et  ne 
semblait  pas  diminuée  sensiblement  d'intensité  par 
l'absorption  de  l'atmosphère  de  l'astre.  Ce  fait  s'expli- 
querait au^i  en  admettant  que  la  réflexion  se  fait  sur 
une  couche  de  nuages  élevés. 

L'étude  de  la  polarisation  semble  confirmer  que 
l'atmosphère  de  \énus  est  formée  de  nuages.  En 
effet,  Landerer^  a  observé  que  la  lumière  de  \énus 
n'est  pas  polarisée,  contrairement  à  celle  de  la  Lune, 
et  l'on  sait  que  la  lumière  réfléchie  sur  des  nuages  n'est 
pas  polarisée.  Mais  nous  avons  fait  remarquer  que, 
pour  la  Lune,  la  polarisation  est  très  forte  sur  les 
mers ,  mais  joresque  insensible  sur  les  autres  régions  de 
l'astre.  Il  peut  donc  se  faire  que  l'absence  de  polarisa- 
tion de  la  lumière  de  Vénus  soit  due  simplement  à  la 
nature  de  sa  surface.  Ce  fait  expliquerait  aussi  que  la 
lumière  de  Mercure,  d'après  nos  observations^,  ne 
semble  pas  non  plus  sensiblement  polarisée,  bien  que 
cette  planète,  comme  nous  l'avons  dit,  ait  un  albédo 
très  faible,  ce  qui  semble  indiquer  l'absence  d'une 
atmosphère  nuageuse. 

66.  Spectre  de  Mars.  —  L'étude  du  spectre  de 
Mars  est  des  plus  intéressantes  ;  car,  jointe  à  celle  de 
son  albédo,  elle  peut  nous  donner  une  idée  des  condi- 
tions physiques  qui  régnent  à  sa  surface  et,  par  suite, 
nous  permettre  de  juger  si  la  vie  peut  se  développer 


1  C.  R.,  GXIV,  1892,  p.  1524. 

2  C.  R.,  CXLIII,  1906,  p.  1125. 
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sur  cette  planète,  comme  son  aspect  physique  paraît  le 
faire  présumer. 

Hiiggins  observa,  en  1867,  l'existence  de  raies  tel- 
luriques  dans  le  spectre  de  Mars.  Janssen,  en  1868, 
observa  le  même  fait  du  haut  de  l'Etna  et  en  conclut 
l'existence  de  la  vapeur  d'eau  à  la  surface  de  Mars. 
Avant  eux,  Rutherfiird  et  Secchl  avaient  aussi  étudié 
ce  spectre,  mais  en  y  notant  seulement  les  raies  de 
Fraunhofer.  Vogel  mesura  la  position  des  raies  tellu- 
riques  et  les  identifia  avec  celles  du  spectre  solaire.  Ces 
raies  sont  les  suivantes  : 


687,8  (B)  628,0  (a)  580,0  i 

^^'^       près  de  D  "^'"^  ^ 

6i8,8  ..  592,1   S  ^^^     "^ 


655,6  près  de  G  59^ 


Huggins  chercha  à  observer  des  différences  entre  le 
spectre  des  diverses  parties  du  disque;  mais  il  ne  vit 
qu'une  diminution  générale  de  l'intensité  du  spectre 
sur  les  taches  sombres  et  en  conclut  que  la  couleur  de 
ces  taches  était  la  teinte  neutre.  Maiinder,  au  contraire, 
nota,  pour  certaines  parties  plus  foncées,  une  diminution 
de  l'éclat  des  parties  jaunes  et  rouges,  ce  qui  ne  doit  pas 
surprendre,  puisque  les  parties  claires  de  Mars  ont  une 
couleur  jaune  ou  rougeâtre  assez  marquée.  Il  trouva  aussi 
que  le  spectre  des  neiges  polaires  est  plus  brillant  dans 
le  jaune  et  dans  le  vert. 

Campbell,  observant  à  la  grande  lunette  de  l'obser- 
vatoire Lick,  ne  trouva  aucune  trace  de  bandes  d'ab- 
sorption produites  par  l'atmosphère  martienne.  Voge] 
maintint  l'exactitude  de  ses  premières  observations,  qui 
furent  aussi  confirmées  par  Wilslng  et  par  Scheiner. 
Ce   dernier    observateur   avança   que   la    contradiction 
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entre  ces  diverses  observations  devait  s'expliquer  par 
le  fait  que  le  renforcement  des  raies  telluriques  est  plus 
facile  à  voir  avec  un  spectroscope  de  faible  dispersion. 
Avec  un  instrument  puissant,  les  bandes  se  résolvent 
en  lignes  simples  très  fines ,  qui  paraissent  seulement 
plus  noires  que  dans  le  spectre  de  la  Lune  ou  d'une 
étoile  observée  à  la  même  hauteur  ;  cette  différence 
d'intensité  est  plus  difficile  à  saisir  que  l'assombrisse- 
ment  général  de  la  bande  observé  avec  un  spectroscope 
plus  faible. 

Les  dernières  observations  de  l'observatoire  Lowell 
montrent  que  la  raie  a  est  plus  intense  dans  le  spectre 
de  Mars  que  dans  celui  de  la  Lune.  Véry  a  même  cal- 
culé, d'après  cette  différence  d'intensité,  le  rapport 
probable  entre  les  proportions  de  vapeur  d'eau  conte- 
nue dans  l'atmosphère  de  Mars  et  dans  celle  de  la  Terre. 
Mais,  comme  nous  l'avons  dit,  ces  observations  sont 
encore  en  contradiction  avec  le  fait  que  les  autres 
bandes  de  la  vapeur  d'eau  ne  semblent  pas  présenter  de 
renforcement  sensible.  v 

Le  spectre  de  Mars,  comme  celui  de  Vénus  et  de 
Mercure,  est  donc  presque  identique  au  spectre  solaire 
et  n'en  diffère  que  par  le  renforcement  de  quelques 
lignes  d'absorption  qui  sont  précisément  celles  de  l'at- 
mosphère terrestre.  Ces  trois  planètes,  jointes  à  la  Terre, 
forment  donc  une  famille,  et  ont  à  peu  de  chose  près 
les  mêmes  caractères  généraux. 

67.  Spectres  des  petites  planètes.  —  Les 
spectres  des  petites  planètes  sont  naturellement  trop 
faibles  pour  donner  des  renseignements  sur  leur  nature. 
Ces  astres  échappent  d'ailleurs  aux  recherches  sur  la 
polarisation  à  cause  de  leur  petitesse  et  de  l'absence  de 
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phase  des  planètes  supérieures  ;  ils  échappent  aussi 
aux  déterminations  de  l'albédo,  parce  que  leurs  dia- 
mètres sont  du  même  ordre  que  les  erreurs  intro- 
duites dans  leur  mesure  par  la  diffraction.  Vogel 
trouva  pourtant ,  dans  le  spectre  de  Yesta ,  les  lignes 
¥,  b,  et  peut-être  la  ligne  c,  ce  qui  indiquerait  la 
présence  d'une  atmosphère.  Flora,  au  contraire,  ne 
montra  qu'un  spectre  continu. 

68.  Spectre  de  Jupiter  et  de  ses  satellites. 
—  Le  spectre  de  Jupiter  est  très  différent  de  ceux  des 
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planètes  inférieures  et  de  Mars,  car  il  présente  des  bandes 
d'absorption  qui  ne  correspondent  pas  aux  gaz  ou  aux 
vapeurs  de  notre  atmosphère.  Ces  bandes  sont  situées 
dans  les  parties  les  moins  réfrangibles  du  spectre; 
dans  le  bleu,  le  violet  et  l'ultra-violet,  le  spectre  de 
Jupiter  ne  se  distingue  pas  du  spectre  solaire.  On 
observa  d'abord  des  raies  correspondant  aux  raies 
telluriques,  puis  Hiif/gins  trouva  une  raie  nouvelle  située 
dans  le  rouge.  Vogel  mesura  sa  position  (X:=6i8)  et 
montra  qu'elle  ne  pouvait  se  rapporter  à  aucune  raie 
telluriquc. 

Ainsi  il  y  aurait,  à  la  surface  de  Jupiter,  des  gaz  et 
des  vapeurs  semblables  à  ceux  de  l'atmosphère  de  la 
Terre  et,  en  plus,  quelques  gaz  n'existant  pas  dans 
l'atmosphère   terrestre  et  spéciaux  à  Jupiter  ;  à  moins 
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que  la  raie  6i8  ne  corresponde  aux  éléments  de  l'air 
mélangés  dans  d'autres  proportions  et  soumis  à 
d'autres  circonstances  de  température  et  de  pression. 
Voici  les  principales  raies  observées  par  Yogel 
(fig.  32)  : 

656,0       bande  large  et  noire  580,0   i   (g) 

649.6       bande  large  et  noire  570,0  \  bande  faible 

628,0       (a)  faible  524,9       bande  faible 

6J7,9       forte  507,0  i  .        ,     x.  -,  , 

_„/„  j  p.^^'     i  bande  faible 

lll'l  (  bande  faible  ^^^'^  ^ 

M.  Millochaii,  par  des  renforcements  successifs  d'un 
cliché  photographique,  a  observé  les  nouvelles  raies 
suivantes  :   607,   600,   678,   5i5. 

Il  trouva  que  les  bandes  telluriques  de  la  vapeur 
d'eau  et  le  groupe  y,  étaient  renforcés,  ce  qui  confirme 
les  premières  observations. 

Sliphcr  a  repris,  en  i9o4,  l'observation  des  spectres 
de  planètes  au  moyen  de  la  grande  lunette  de  60  cen- 
timètres d'ouverture  de  l'observatoire  Lowell,  à  Flag- 
staff.  Il  donna  la  liste  suivante  "des  raies  d'absorption 
du  spectre  de  Jupiter  : 

649,5  (bord  le  moins  réfr.) ,  578,3  (compos,  la  moins  réfr.), 

646,5  (milieu),  576,9  (milieu), 

643,7  (bord  le  plus  réfr.),  575,5  (compos.  la  plus  réfr.), 

619.2  (très  forte),  542,7, 

602.3  (très  faible),  540,6. 

Slipher,  contrairement  aux  observations  précédentes, 
trouva  que  les  bandes  de  la  vapeur  d'eau  ne  sont  pas 
renforcées  dans  le  spectre  de  Jupiter.  Une  seule 
plaque  lui  a  montré  ces  bandes  nettement  visibles,  et 
précisément  ce  jour-là  l'air  était  très  chargé  d'humi- 
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dite.  Ces  divergences  peuvent  s'expliquer  par  la  situa- 
tion bien  meilleure  qu'occupe  l'observatoire  Lowell. 

D'après  les  dernières  observations  de  Slipher  (i9o8), 
il  est  possible  que  la  vapeur  d'eau  soit  représentée  dans 
le  spectre  de  Jupiter,  mais  par  les  bandes  situées 
entre  A  et  B.  Les  nouvelles  bandes  données  par 
Slipher  et  qui  semblent  se  rapporter  à  la  vapeur  d'eau 
sont  les  suivantes  : 

730-724,  722-717,  706-700,  695,5. 

Le  spectre  de  la  bande  équatoriale.  que  l'on  peut 
facilement  comparer  au  spectre  du  disque  en  mettant 
la  fente  parallèle  à  l'axe  de  rotation  de  la  planète,  pré- 
sente dans  le  bleu  et  dans  le  violet  une  absorption 
marquée  et  croissant  vers  l'extrémité  du  spectre.  Il  n'y 
a  pas  de  nouvelles  lignes  d'absorption,  mais  celles  que 
l'on  voit  sur  le  disque  sont  plus  noires  et  plus  fortes. 
M.  Millochau  a  observé  également  que  toutes  les  bandes 
d'absorption  sont  plus  marquées  sur  la  bande  équato- 
riale. On  en  conclut  que  l'absorption  produite  par 
l'atmosphère  de  l'astre  est  plus  forte  sur  les  bandes  et 
que,  par  suite,  les  parties  les  plus  foncées  du  disque 
sont  les  régions  inférieures  que  l'on  aperçoit  au  travers 
d'une  couche  plus  épaisse  de  gaz.  Ce  fait  viendrait  à 
l'appui  de  l'opinion  généralement  admise  et  qui  veut  que 
les  parties  brillantes  soient  formées  par  des  nuages. 
L'absorption  des  rayons  violets  par  une  couche  épaisse 
expliquerait  aussi  la  teinte  rouge  des  j^arties  foncées  du 
disque. 

On  a  donné  de  cette  coloration  rougeâtre  une  autre 
explication  :    Jupiter  serait   par  lui-même   faiblement 
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lumineux,  et  sa  lumière  serait  surtout  formée  de  rayons 
rouges,  la  température  de  la  planète  n'étant  pas  assez 
élevée  pour  qu'elle  émette  des  rayons  violets.  On  a  vu 
une  confirmation  de  cette  théorie  dans  le  fait  que,  sur 
une  photographie  ohtenue  par  Draper  et  moulinant 
juxtaposés  le  spectre  de  la  bande  équatoriale  et  celui  du 
disque,  la  partie  la  moins  réfrangible  du  premier  spectre 
paraît  plus  intense  que  celle  du  spectre  voisin.  Cette  aug- 
mentation d'intensité  serait  due  à  la  lumière  propre 
de  la  planète. 

L'aspect  de  la  surface  de  Jupiter  présente  avec  le 
temps  des  changements  marqués;  les  bandes  foncées 
ainsi  que  les  parties  brillantes  varient  de  forme,  de 
nombre  et  de  position ,  et  ces  variations  semblent 
suivre  certaines  périodes  déterminées.  Ranyard  a 
observé  la  coïncidence  de  plusieurs  maxima  de  taches 
brillantes  avec  ceux  de  la  période  des  taches  solaires. 
Or  Yogel  a  montré  que  le  spectre  de  la  planète  pré- 
sentait des  variations  ayant  la  même  période  que  celles 
des  bandes  de  la  planète. 

Le  spectre  des  satellites  de  Jupiter  a  aussi  été  étu- 
dié, et  Yogel  crut  y  apercevoir  la  même  raie  6i8  que 
dans  le  spectre  de  la  planète.  Mais,  plus  récemment, 
Slipher  est  arrivé  à  obtenir  une  photographie  du  spectre 
du  troisième  satellite  avec  une  fente  fine.  Ce  spectre, 
comparé  à  celui  de  la  planète,  montre  que  la  ligne  6i8 
n'est  pas  visible  sur  le  satellite,  ce  qui  prouve  que  ces 
petits  astres  n'ont  pas  d'atmosphère,  ou  du  moins 
qu'elle  est  beaucoup  moins  épaisse  que  celle  de  la 
planète. 

69.  Spectre  de  Saturne  et  de  ses  anneaux. 
—  Le  spectre   de  Saturne  est  tout  à'  fait  analogue  à 
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celui  de  Jupiter.  Secchi ,  Ihiggins,  Vogel  y  ont  trouvé 
la  même  raie  caractéristique  6i8  et  un  renforcement 
des  lignes  telluriques  de  la  vapeur  d'eau  ;  ces  dernières 
ont  été  aussi  observées  par  Janssen,  en  même  temps  que 
celles  de  Mars,  dans  ses  observations  faites  au  sommet 
de  l'Etna.  D'après  les  premières  observations  de 
Slipher ,  au  contraire,  le  spectre  de  Saturne  ne  con- 
tiendrait pas  les  lignes  de  la  vapeur  d'eau  ni  même 
aucune  ligne  ressemblant  à  celles  de  l'atmosphère  ter- 
restre. Pour  arriver  à  cette  conclusion,  Slipher  com- 
parait le  spectre  de  Saturne  à  celui  de  la  Lune  observé 
à  la  même  hauteur  au-dessus  de  l'horizon,  \oici  les 
longueurs  d'onde  des  bandes  qu'il  a  observées. 


656,3  (G)  577,0  très  faible 

645,0  faible,  mal  définie  559.2  bande  solaire  renforcée? 

619.3  très  forte,  large  543,0  forte 

014,5  étroite 


D'après  de  nouvelles  observations  de  Slipher  (i9o8), 
les  bandes  de  la  vapeur  d'eau  situées  entre  A  et  B  sont 
encore  plus  marquées  que  dans  Jupiter  et  indiquent  la 
présence  de  la  vapeur  d'eau.  Ce  sont  les  mêmes  bandes 
que  pour  Jupiter. 

Le  spectre  de  Saturne  présente  une  forte  absorption 
dans  le  bleu  et  dans  le  violet,  et,  comme  cela  a  lieu 
povu^  Jupiter,  celte  absorption  est  particulièrement 
forte  sur  la  bande  équatoriale. 

En  résumé,  le  spectre  de  Saturne  est  semblable  à 
celui  de  Jupiter  ;  poiu'tant  il  faut  noter  que  les  bandes 
543  et  6i9  sont  plus  fortes  dans  Saturne  que  dans 
Jupiter,  tandis  que  la  bande '-6/16  est  au  contraire  plus 
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marquée  dans  la  seconde  planète  que  dans  la  pre- 
mière . 

On  ne  trouve  dans  le  spectre  des  anneaux  aucune 
des  raies  produites  par  l'atmosphère  de  la  planète.  Ce 
fait  a  été  prouvé  par  les  observations  visuelles  de 
Keeler  et  par  les  photographies  de  Haie,  de  Ellcrmanii 
et  de  Slipher.  Les  anneaux  ne  semblent  donc  pas 
entourés  par  une  atmosphère.  La  figure  3  de  la  planche 
représente,  d'après  un  cliché  du  à  M.  Bosler,  le  spectre 
de  Saturne  bordé  par  celui  de  ses  anneaux. 

70.  Spectre  d'Uranus.  —  Les  planètes  Uranus 
et  Neptune  ont  des  spectres  qui  diffèrent  notablement 
de  ceux  de  Jupiter  et  de  Saturne,  et  encore  plus  de  ceux 
de  Mars,  Vénus  et  Mercure.  Le  spectre  d'Uranus  est 
caractérisé  par  une  série  de  bandes  sombres ,  parmi 
lesquelles  se  trouvent  les  cinq  bandes  de  Jupiter,  et  il 
est  remarquable  que  ces  bandes  soient  visibles  malgré 
la  faible  intensité  du  spectre,  qui  permet  à  peine  d'y 
reconnaître  les  plus  fortes  lignes  de  Fraunhofer.  Ce 
fait  montre  l'importance  de  l'absorption  produite  par 
l'atmosphère  d'Uranus.  Les  bandes  sombres  ont  été 
vues  d'abord  par  Secchi ,  puis  mesurées  par  Hiiggins 
et  par  Vogel;  enfin,  plus  récemment,  Keeler  les  a 
observées  avec  la  grande  lunette  de  l'observatoire  Lick. 
Ces  observations  visuelles  montrent  qu'il  n'y  a  pas  de 
bandes  d'absorption  dans  la  partie  violette  où  l'on  ne 
voit  que  les  plus  fortes  raies  de  Fraunhofer.  Les 
bandes  sombres  laissent  entre  elles  des  parties  claires, 
dont  certaines  sont  assez  étroites  pour  que  Lockyer  ait 
cru  y  voir  des  lignes  brillantes.  Une  des  bandes  situées 
vers  485  coïncide  avec  la  position  de  la  raie  F;  mais, 
en  raison  de  sa  largeur,   on  ne  vit  là  d'abord  qu'une 

Spectroscopie  astronom.  9 


314 


SPECTRES  DES  PLANETES 


coïncidence  fortuite.  Voici,  d'après  Keeler,  la  descrip- 
tion des  bandes  et  des  parties  brillantes,  dont  nous 
donnons  aussi  le  dessin  (%.  33)  : 


Fig.  33.  —  Spectre  visuel  d'Uranus. 


638.0  (partie  brillante) 
618,2  très  forte 

608,5  (partie  brillante) 

596.1  bande  noire  éti'oite 
586,8  (partie  brillante) 
576,8  bande  noire  floue 


534,0  (partie  brillante) 

552,0  (partie  brillante) 

542,5  bande  noire  très  forte,  large 

518,0  très  faible  (groupe  h?) 

509,0  très  faible 

485,0  forte 


Slipher  a  obtenu  des  photographies  du  spectre 
d'Uranus  en  faisant  sur  la  même  plaque  des  poses 
successives  pendant  plusieurs  nuits  ;  le  temps  total  de 
ces  poses  atteignait  quatorze  heures.  Les  longueurs 
d'onde  des  bandes  observées  sont  les  suivantes  : 


578,3 
576,9 


575,5 
542,7 


540,4 

510,1  (faible) 


En  i9o8,  il  ajouta  les  raies  ou  bandes  suivantes: 


739  665,5 

710-697   n^O?  664,5 
690            O 

683.5  649 

668  He?  595,5 


587,5     lie? 
581,5 

574 
566 


556 

544 

536,5 

534 

502     He? 


Les  raies  543  et  677  sont  les  mêmes  que  celles  du 
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spectre  de  Saturne,  mais  beaucoup  plus  fortes.  D'après 
Slipher,  le  renforcement  de  la  raie  F  prouve  que  l'iiy- 
drogène  existe  à  l'état  libre  dans  l'atmosphère  d'Ura- 
nus,  qui  renfermerait  aussi  de  l'hélium,  représenté 
par  les  raies  D3  et  668. 

71,  Spectre  de  Neptune.  —  Le  spectre  de 
Neptune,  observé  visuellement,  est  tout  à  fait  semblable 
à  celui  d'Uranus,  autant  du  moins  qu'on  en  peut 
juger  malgré  sa  très  faible  intensité,  qui  ne  permet 
pas  d'y  distinguer  les  lignes  de  Fraunhofer.  On  y  voit 
un  certain  nombre  de  bandes  qui  ont  été  découvertes 
par  Secchi  et  mesurées  approximativement  par  Vogel. 
Ces  bandes  semblent  identiques  à  celles  d'Uranus. 

Slipher  est  diTr'wé,  en  lOo:^,  à  obtenir  des  photogra- 
phies du  spectre  de  Neptune.  En  raison  du  faible  éclat 
de  la  planète,  qui  ne  dépasse  pas  la  huitième  gran- 
deur, des  poses  atteignant  jusqu'à  21  heures  ont  été 
nécessaires.  Slipher  prenait  comme  terme  de  compa- 
raison celui  de  l'étoile  p  Gémeaux  (qui  ressemble 
beaucoup  au  spectre  solaire),  photographié  à  la  même 
hauteur  au-dessus  de  l'horizon.  Il  observa  les  bandes 
suivantes  : 

578.0  composante  la  moins  réfrang-,     540,8  \ 

577.1  composante  la  plus  réfrang.       539,6  \ 

543.2  522,5     large  et  faible 
542,5  510,4     forte 

486,1     étroite  et  accentuée 

En  i9o8,  il  ajouta  les  bandes  suivantes: 

710-700  H20  618  587,5  He?  533,5 

690-680  608  581,5  531 

676-662  He?  598  567  481,5 

649,5  596  556  466 

642,5  594.5  536  459 
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Le  spectre  de  Neptune  présente  donc  des  bandes  renfor- 
cées qui  n'existent  dans  aucune  autre  planète;  certaines 
de  ces  bandes  s'accordent  avec  la  position  de  celles  de 
la  vapeur  d'eau ,  dont  la  présence  n'est  donc  pas 
impossible.  La  largeur  et  l'intensité  de  la  ligne  F 
semblent  indicpier  qu'il  existe  une  grande  quantité 
d'hydrogène  libre  dans  l'atmosphère  de  la  planète , 
qui  renfermerait  aussi  de  l'hélium.  Toutes  les  bandes 
d'absorption  sont  beaucoup  plus  intenses  dans  Nep- 
tune que  dans  Lranus,  ce  qui  prouve  que  l'atmosphère 
de  la  première  planète  est  plus  étendue  que  celle  de  la 
seconde . 

72.  Spectre  de  la  lumière  zodiacale.  —  La 
lumière  zodiacale  semble  due  à  des  particules  ou  à  des 
météorites  sur  lesquelles  se  réfléchit  la  lumière  solaire; 
son  spectre  est  continu  parce  que  sa  faiblesse  empêche 
de  distinguer  les  raies  de  Fraunhofer.  Ce  fait  fut 
découvert  par  Liais,  en  1872;  mais  on  crut  ensuite, 
pendant  un  certain  temps,  que  le  spectre  de  la  lumière 
zodiacale  contenait  aussi  une  raie  brillante  verte ,  celle 
de  l'aurore  boréale.  Cette  erreur  venait  de  ce  que  plu- 
sieurs observateurs,  notamment  Bespighi ,  avaient 
aperçu  cette  raie  sur  la  lumière  zodiacale  ;  mais  \ogel 
a  reconnu  que,  lorsqu'on  voit  ainsi  la  raie  de  l'aurore 
boréale,  elle  est  visible  en  même  temps  sur  tous  les 
points  du  ciel.  (On  voit  ainsi  fréquemment  la  raie 
verte,  sans  qu'il  y  ait  efî'ectivement  d'aurore  boréale  ; 
cela  tient  à  ce  que  la  lumière  monochromatique  de 
cette  raie  se  détache  facilement  dans  le  spectroscope 
sur  le  fond  affaibli  du  spectre  continu.)  Piazzi-Smith 
et  Tacchini  trouvèrent  toujours  un  spectre  purement 
continu.   Wright,  en  187/4,  confirma  ces  observations 
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et  étudia  la  courbe  d'intensité  de  ce  spectre.  Il  trouva 
que,  pour  une  même  intensité,  le  spectre  de  la  lumière 
zodiacale  s'étend  un  peu  moins  loin  dans  le  bleu 
que  celui  de  la  lumière  diffuse  du  Ciel.  Avec  une 
fente  étroite,  il  parvint  à  distinguer  dans  la  lumière 
zodiacale  la  raie  ^. 

Le  maximum  d'intensité  du  spectre  de  la  lumière 
zodiacale  semble  placé  à  la  longueur  d'onde  545 ,  et 
non  dans  le  jaune.  On  peut  expliquer  cette  appa- 
rence par  l'effet  du  phénomène  de  Piirkinje.  Ce  phé- 
nomène ,  d'ordre  physiologique ,  fait  paraître  dans  un 
spectre  les  parties  réfrangibles  plus  brillantes  quand 
l'intensité  de  la  source  est  très  faible. 
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CHAPITRE   X 


LES   COMETES 


Le  spectre  des  comètes  est  dû ,  en  grande  partie  du 
moins,  à  de  la  lumière  propre;  aussi  son  étude  est-elle 
de  la  plus  grande  importance  pour  l'explication  de  la 
nature  de  ces  astres,  car  l'analyse  spectrale  peut  nous 
renseigner  à  la  fois  sur  la  nature  des  éléments  chi- 
miques, sur  leurs  conditions  physiques  et  sur  le 
mode  de  production  de  leur  incandescence.  De  plus, 
l'application  du  principe  de  Doppler-Fizeau  au  mou- 
vement des  gaz  qui  forment  les  queues  cométaires  et 
la  nature  même  de  ces  gaz  permet  peut-être  de  vérifier 
les  explications  que  l'on  a  données  de  ce  phénomène. 
D'après  Bredichin,  les  particules  qui  forment  la  queue 
seraient  soumises  à  deux  forces,  l'une  répulsive  et  pro- 
portionnelle à  leur  surface,  l'autre  attractive  et  propor- 
tionnelle à  leur  masse;  le  rapport  de  ces  deux  forces 
varierait  donc  avec  le  poids  atomique  de  la  substance 
qui  forme  la  queue,  et  l'on  aurait  pour  chaque  sub- 
stance une  queue  de  longueur  et  de  courbure  différentes. 
C'est  précisément  ce  qui  a  lieu  :  les  queues  cométaires 
peuvent  se  diviser  en  trois  classes,   pour  lesquelles  le 
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rapport  des  forces  répulsive  et  attractive  serait  ii,  i,3 
et  0,2.  Or  ces  nombres  sont  inversement  proportion- 
nels aux  poids  atomiques  de  l'hydrogène,  des  hydro- 
carbures et  de  la  vapeur  de  fer.  On  pourrait  donc  con- 
sidérer comme  une  preuve  de  l'exactitude  de  cette 
théorie  la  découverte,  dans  les  différents  types  de  queues, 
des  gaz  et  vapeurs  correspondants. 

73.  Principales  comètes  obervées  de  1864 
à  1908.  —  Le  premier  spectre  de  comète  a  été 
observé  en  i864  par  Donati.  Il  le  trouva  formé  de 
trois  lignes  brillantes  jaune,  verte  et  bleue  se  détachant 
sur  un  faible  fond  continu.  Plus  tard,  on  reconnut  la 
coïncidence  de  ces  raies,  qui  sont  en  réalité  des  bandes 
dégradées  vers  le  violet,  avec  celles  des  vapeurs  d'hy- 
drocarbures illuminées  électriquement. 

En  1866,  Secchi  et  Huggins  observèrent  la  comète 
de  Tempel.  Huggins  trouva  que  le  spectre  du  noyau 
était  formé  par  une  ligne  brillante  unique  et  que  le 
spectre  de  la  chevelure  était  continu;  il  pensa  que  ce 
spectre  continu  était,  en  réalité,  le  spectre  de  Fraunho- 
fer  dû  à  la  lumière  réfléchie  du  Soleil  et  trop  faible 
pour  permettre  d'y  distinguer  des  raies.  Secchi  observa 
trois  raies  brillantes,  dont  la  plus  intense,  située  dans 
le  vert,  était  celle  aperçue  par  Huggins.  Ce  dernier 
observateur  trouva  un  spectre  analogue  à  la  comète  de 
1867,  de  même  qu'à  la  comète  Brorsen,  en  i868. 

La  comète  Winnecke,  en  1868,  fut  observée  par 
\A  olf ,  qui  mesura  la  position  des  raies  brillantes, 
Huggins  montra  que  son  spectre  était  semblable  à  celui 
du  gaz  oléfiant,  tandis  que  la  comète  Brorsen  ne  pré- 
sentait pas  exactement  la  même  position  des  raies.  Il 
mit  ce  fait  en  évidence   en  comparant  directement  le 
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spectre  de  la  comète  au  spectre  du  gaz  oléfiant  illu- 
miné par  l'étincelle  électrique  (fig.  34).  Il  le  compara 
aussi  au  spectre  du  gaz  contenu  dans  les  météorites. 

Jusque-là  on  pensait  que  le  spectre  de  lignes  était 
donné  uniquement  par  le  noyau,  tandis  que  le  spectre 
continu  était  dû  à  la  réflexion  de  la  lumière  solaire  sur 


Spectre   du   gaz   olefiant 


Spectre  delà  comète  de  Winnecl<e 


Spectre  de  la  comète   de  Brdrsen 
Fig.  3'j. 


la  queue  de  la  comète;  mais,  en  187 1.  la  comète 
d'Encke  ne  donna  pas  de  spectre  continu  sensible,  et, 
comme  son  noyau  était  très  peu  lumineux,  on  s'aperçut 
que  le  spectre  de  lignes  Aenait,  au  moins  en  partie,  de 
la  chevelure.  En  1873,  \Yolf  et  Rayet  observèrent  un 
fort  spectre  continu  et  l'attribuèrent  à  un  noyau  solide. 
Enfin,  pour  la  comète  suivante  (1873,  lY),  on  distin- 
gua le  spectre  continu,  qui  était  donné  par  le  noyau, 
et  le  spectre  de  lignes  donné  par  la  chevelure  Les 
trois    bandes    s'étendaient    en    effet    sur    celle-ci,    et 
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la  bande  verte  était  environ  deux  fois  plus  longue 
que  les  autres.  En  1874,  Wolf  et  Rayet  examinèrent 
le  spectre  de  la  comète  Coggia  et  virent  un  mince 
spectre  continu  «  presque  aussi  étroit  que  celui  d'une 
étoile  vue  dans  le  même  instrument  »  correspondant 
au  noyau  ;  ils  montrèrent  qu'en  plaçant  la  fente  de 
manière  à  ce  qu'elle  ne  traverse  pas  le  noyau,  mais 
seulement  la  queue,  on  n'avait  que  le  spectre  de 
bandes.  Ils  en  tirèrent  la  conclusion  que,  contraire- 
ment aux  résultats  des  anciennes  observations,  il  n'y 
a  pas  de  matière  solide  dans  la  queue  des  comètes. 
Secchi  fit  remarquer  que  le  spectre  continu  du 
noyau  présentait  en  réalité  des  interruptions  dans  le 
voisinage  de  chaque  bande,  et,  par  suite,  on  pourrait  en 
conclure  que  ce  n'était  pas  un  vrai  spectre  continu,  dû 
à  la  réflexion  de  la  lumière  solaire  ou  à  l'incandescence 
du  noyau,  mais  un  spectre  de  bandes. 

En  1881  et  en  1882,  les  résultats  changent  com- 
plètement. Pour  la  comète  1881-6,  Huggins  fait  la 
première  photographie  de  spectre  cométaire;  ce  qui 
permet,  pour  la  première  fois,  de  se  servir  d'une  fente 
fme  en  augmentant  suffisamment  le  temps  de  pose.  Or 
cette  photographie  démontre  l'existence  d'un  faible 
spectre  continu  traversé  par  les  lignes  noires  de 
Fraunhofer.  De  plus,  la  photographie  permet  d'obser- 
ver les  raies  ultra-violettes  388,3  et  387,0  et  aussi  la 
raie  ^22,0,  qui  appartiennent  au  cyanogène.  En  1882, 
Ja  comète  Wells  montre  un  fort  spectre  continu  cor- 
respondant au  noyau,  mais  sans  raies  noires,  bien  qu'il 
soit  plus  intense  que  celui  de  la  comète  précédente.  De 
plus,  les  bandes  des  hydrocarbures  sont  à  peine  visibles, 
les  bandes  du  cyanogène  manquent,  et  au  contraire  on 
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aperçoit  la  raie  jaune  du  sodium.  L'identification  de 
cette  raie  n'était  pas  douteuse,  car  la  raie  de  la  comète 
était  double,  comme  celle  du  sodium  ;  son  éclat  était 
si  grand,  qu'on  pouvait,  en  ouvrant  largement  la 
fente  du  spectroscope,  observer  la  forme  de  la  tête  de 
la  comète,  comme  on  le  fait  pour  les  protubérances. 
L'intensité  du  spectre  continu  alla  en  augmentant  à 
mesure  cpie  la  comète  se  rapprochait  du  Soleil ,  et 
l'éclat  de  la  raie  du  sodium  augmenta  aussi  et  atteignit 
son  maximum  au  moment  du  périhélie,  tandis  que  les 
bandes  des  hydrocarbures  diminuaient  d'intensité  et 
devenaient  à  peine  visibles.  La  présence  de  la  vapeur 
de  sodium  n'était  d'ailleurs  pas  surprenante,  car  la 
comète  s'était  approchée  assez  près  du  Soleil  pour  que 
cette  substance  pût  être  volatilisée.  Ce  fait  fut  confirmé 
par  la  comète  suivante  (1882,  II),  qui  s'approcha  aussi 
très  près  du  Soleil,  et  dont  le  spectre  présenta  la  raie 
jaune  du  sodium  et  même,  en  plus,  cinq  autres  raies 
dans  le  jaune  et  dans  le  vert  appartenant  à  la  vapeur 
de  fer,  ce  qui  indique  que  ce  métal  avait  été  vaporisé 
par  la  chaleur  solaire. 

Vogel  et  Hasselberg  mesurèrent  très  exactement  la 
position  du  bord  des  bandes  cométaires  tourné  vers  le 
rouge.  D'après  la  moyenne  des  observations  de  neuf 
comètes  comprises  entre  187^  et  i893,  ces  positions 
sont  les  suivantes  : 

A,^      471,0,       5i6,6       563, o; 

tandis  que  les  longueurs  d'onde  des  bandes  de  Tare 
électrique  sont  : 

A,       473,7       5i6,5       563,5. 
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L'arc  électrique  donne,  de  plus,  une  bande  rouge 
A  =  6i8,8,  et  une  bande  violette  a==: 438,2;  mais  il 
n'est  pas  surprenant  que  ces  bandes  n'aient  pas  été 
observées  dans  les  comètes,  car  elles  sont  faibles 
et  disparaissent  les  premières  quand  on  diminue  l'in- 
tensité du  spectre.  Fiévez,  admettant  que  les  bandes 
cométaires  sont  identiques  à  celles  de  l'arc  électrique, 
étudia  ces  dernières  en  i885,  et  trouva  qu'elles  sont 
résolubles  en  un  très  grand  nombre  de  lignes  d'inten- 
sités diverses  et  qui  ne  correspondent  à  aucune  ligne 
du   spectre  de  Fraunhofer. 

Les  bandes  des  hydrocarbures  et  les  bandes  carac- 
téristiques du  cyanogène  furent  toujours  revues  aux 
comètes  suivantes.  Ray  et,  Trépied,  les  observèrent  en 
1886,  et  ils  notèrent  un  spectre  continu  qui  corres- 
pondait au  noyau.  A^  right  trouva  seize  raies  brillantes, 
dont  la  plupart  appartenaient  au  carbone  et  au  cyano- 
gène, dans  le  spectre  de  la  comète  Swift  (i899).  En 
i9o3,  M.  de  la  Baume -Pluvinel  photographia  une 
comète  au  moyen  du  prisme-objectif.  Les  deux  princi- 
pales images  de  la  comète,  qui  étaient  formées  par  le 
noyau  et  la  chevelure,  correspondaient  à  la  ligne  ^^72 
des  hydrocarbures  et  à  la  ligne  388  du  cyanogène.  Le 
spectre  continu  provenant  de  la  lumière  solaire  ou  de 
particules  incandescentes  était  insensible.  En  plus  des 
radiations  ordinaires  appartenant  aux  hydrocarbures 
et  au  cyanogène,  un  groupe  de  radiations  situé  de 
A  /io9  à  A  4oo  ne  correspondait  à  aucune  bande  de 
composés  carbonés. 

M.  Deslandres,  en  i9o3,  observa  un  spectre  Jaiia- 
logue  et  nota  un  spectre  continu  peu  intense  près  du 
noyau.  Les  J^andes  du  cyanogène  étaient  semblables  à 
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celles  de  ce  gaz  illuminé  électriquement  et  à  basse  pres- 
sion. Pour  la  même  comète,  M.  Deslandres  trouva,  par 
la  méthode  de  l'inclinaison  des  raies  (p.  i83).  que  tous 
les  points  de  la  queue  n'avaient  pas  la  même  vitesse 
radiale ,  ce  qu'on  peut  considérer  comme  une  confir- 
mation de  l'existence  d'une  force  répulsive  solaire. 
La  comète  Daniel,  en  1907,  a  permis  de  mettre  en 


Fig.  35.  —  Comète  Morehouse. 

évidence  un  fait  nouveau  :  les  bandes  des  hydrocar- 
bures étaient  visibles  près  du  noyau ,  mais  d'autres 
bandes  assez  faibles  se  prolongeaient  sur  la  queue  à 
plus  de  1"  du  noyau.  Les  longueurs  d'onde  401, 3 
426,7,  456,1  de  ces  bandes  montrent  que  la  queue  ne 
contenait  pas  des  composés  du  carbone.  Cette  comète 
présentait,  de  plus,  la  particularité  que  ces  trois  radia- 
tions d'origine  inconnue  étaient  doubles.  Ce  phéno- 
mène,  encore   inexpliqué,  a  été  observé  par  M.  Des- 

Spectroscopie  astronom.  1  0 


326  LES   COMETES 

landres  et  par  M.  Chrétien.  Or  la  comète  Morehouse 
(i9o8)  a  présenté  les  mêmes  radiations  doubles,  encore 
plus  intenses,  et  développées  surtout  dans  la  queue. 
MM.  Deslandres  et  Bosler  ont  montré,  avec  un  spec- 
troscope  à  fente,  que  ce  dédoublement  est  indiscutable, 
M.  de  la  Baume -Pluvinel  a  trouvé  que  le  spectre 
comprenait  21  doublets,  répartis  en  quatre  séries,  et 
distribués  suivant  la  loi  de  Deslandres  (X~^  =  a-|- 
h  {n  —  cY,  n  désignant  des  nombres  entiers  successifs) 
qui  régit  la  position  des  têtes  de  bandes  dans  les 
spectres  de  bandes.  Ces  doublets  n'ont  pu  être  iden- 
tifiés avec  aucun  spectre  connu.  La  comète  Morehouse 
présentait  encore  certaines  raies  correspondant  à  celles 
de  l'azote  aux  basses  pressions.  La  figure  35  représente 
une  photographie  de  la  comète  faite  avec  le  prisme- 
objectif  par  M.  de  la  Baume-Pluvinel. 

74.  Spectre  continu  du  noyau  et  de  la 
queue.  —  On  voit  que  les  résultats  de  toutes  ces 
observations  sont  assez  peu  concordants.  Tout  d'abord 
on  a  cru  que  le  noyau  seul  donnait  un  spectre  de 
bandes,  et  il  est  probable  qu'il  n'y  avait  là  qu'une 
erreur  d'observation  ;  mais ,  pour  ce  qui  est  du  spectre 
continu  attribué  à  la  queue,  nous  ne  pouvons  savoir 
si,  pour  les  anciennes  comètes  brillantes,  il  était 
effectivement  plus  visible  que  celui  du  noyau.  Il  semble 
d'ailleurs  que  l'éclat  de  ce  spectre  est  très  variable,  tant 
pour  la  chevelure  que  pour  le  noyau,  les  comètes  à 
noyau  très  faible  ne  donnant  pas  de  spectre  continu. 

Le  fait  que  l'on  voit  un  spectre  de  bandes  sur  la 
chevelure  et  sur  la  queue,  tandis  que  le  spectre  continu 
y  est  faible  ou  même  absent,  est  très  important.  On 
sait,    en   effet,    qu'on   attribue    souvent    la   forme  des 
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queues  corné taires  à  la  répulsion  causée  par  la  pression 
de  Maxwell-Bartoli.  Or  il  faut,  pour  avoir  une  valeur 
de  cette  pression  qui  cadre  avec  les  faits,  cjue  les  parti- 
cules repoussées  soient  petites,  mais  pas  trop  petites 
cependant  ;  car  alors  les  phénomènes  de  diffraction 
interviennent  et  font  diminuer  rapidement  le  rapport 
de  cette  répulsion  à  l'attraction  neAvtonienne.  Or, 
d'après  les  travaux  de  M.  Schwarzschikl,  le  rapport  de 
la  pression  à  l'attraction  a  un  maximum  quand  le 
rayon  des  corpuscules  s'abaisse  à  0,2  X  io~*  environ, 
et  sa  valeur  permet  alors  d'expliquer  les  queues  comé- 
taires;  mais  ce  rapport  décroît  ensuite  à  peu  près 
comme  le  cube  du  rayon  des  corpuscules  et  devient 
donc  extrêmement  petit  pour  les  molécules  dont  le 
rayon  est  de  l'ordre  de  io~^  L'hypothèse  de  la  force 
répulsive  causée  par  la  pression  de  MaxAvell-Bartoli, 
c[ui  s'applique  à  des  particules  solides,  semble  donc 
inadmissible  pour  les  molécules  des  gaz  cjui  forment 
les  queues  des  comètes. 

Il  est  vrai  que  l'on  peut  supposer,  comme  on  l'a 
fait  pour  la  couronne  solaire,  que  les  gaz  de  la  queue 
ne  forment  pas  une  véritable  atmosphère,  mais  de 
petites  particules  gazeuses  liées  aux  particules  solides 
sur  lesquelles  agirait  la  pression  de  Maxwell-Bartoli. 
Mais  alors  la  théorie  échappe  à  toute  vérification  en 
même  temps  qu'à  toute  objection,  puisque  le  poids 
atomique  des  particules  gazeuses  n'intervient  plus  dans 
?a  valeur  de  la  force  répulsive  qui  agit  sur  les  parti- 
cules solides.  On  voit  toute  l'importance  qu'il  y  aura 
par  la  suite  à  étudier  l'existence  et  l'intensité  du  spectre 
continu  donné  par  les  queues  des  comètes. 

La   question   de   savoir   si  le  spectre  continu   (qu'il 
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vienne  du  noyau  ou  de  la  queue)  est  dû  en  plus  ou 
moins  grande  partie  à  de  la  lumière  réfléchie  ou  à  de  la 
lumière  propre  peut  être  abordée  par  l'étude  spectro- 
scopique,  et  aussi  par  la  spectrophotométrie  et  la  spec- 
tropolarimétrie.  La  spectroscopie  nous  apprend  que  les 
photographies  d'Huggins,  en  1881,  montrent  les  lignes 
noires  de  Fraunhofer  et  que,  par  suite,  une  partie  au 
moins  de  la  lumière  des  comètes  vient  du  Soleil  par 
réflexion.  Pourtant,  d'après  les  observations  d'Huggins, 
en  1882,  on  peut  conchire  que  les  comètes  présentent 
aussi  parfois  un  spectre  continu  sans  raies  de  Fraimhofer 
et  que  l'on  ne  peut  expliquer  ce  fait  ni  par  le  peu  d'in- 
tensité du  spectre,  ni  par  la  largeur  de  la  fente.  Il  y 
aurait  donc  dans  ces  astres  des  corps  solides  incan- 
descents qui  produiraient  en  partie  le  spectre  continu 
que  l'on  attribue  à  la  lumière  réfléchie  du  Soleil. 

Les  observations  polariscopiques  semblent  confirmer 
la  première  observation  de  Huggins.  Arago ,  Praz- 
■  inoivski  et  d'autres  observateurs  ont  trouvé  que  la 
lumière  des  comètes  est  partiellement  polarisée.  Mais 
il  y  a,  dans  ces  observations,  de  nombreuses  contradic- 
tions tenant  tout  d'abord  à  ce  qu'elles  se  rapportent 
tantôt  à  la  queue  et  tantôt  au  noyau.  Arago  dit  nette- 
ment que  la  queue  de  la  comète  de  1819  était  polari- 
sée; de  mêm^  Secchi,  observant  les  comètes  de  1861 
et  de  1868,  trouva  que  la  queue  était  fortement  pola- 
risée, tandis  que  le  noyau  ne  l'était  pas  ou  qu'il  l'était 
d'une  façon  à  ])eine  sensible.  Au  contraire,  les  obser- 
vations de  Chacornac,  Ronzoni,  Govi ,  Poëy ,  Liais  ^ 
s'accordent  pour  montrer  que  la  lumière  de  la  comète 
Donati  était  polarisée  dans  le  noyau  ou  dans  les  por- 
tions de  la  queue  voisine  du   noyau.  Tacchim  et  Pisali 
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observèrent  la  comète  Co^gia  en  1874  et  trouvèrent 
que  la  lumière  du  noyau  était  polarisée,  mais  que 
celle  de  la  queue  l'était  également.  Enfin  Fiévez,  en 
1881,  constata  que  la  polarisation  du  noyau  était  très 
nette,  tandis  que  celle  de  la  chevelure  était  insensible. 
Wright  mesura  la  proportion  de  lumière  polarisée 
pour  la  même  comète;  cette  proportion  était  assez 
élevée  et  changea  avec  l'angle  de  réflexion .  passant 
de  23  Yo  à  i4  Vo-  Secchi,  en  187^,  ht  sur  la  comète 
Coggia  la  première  et,  à  notre  connaissance,  l'unique 
expérience  de  spectropolarisation.  Regardant  le  spectre 
au  travers  d'un  nicol,  il  vit  la  partie  continue  s'affaiblir, 
tandis  que  les  bandes  conservaient  leur  vivacité.  Il  est 
à  remarquer  que  cette  observation  semble  en  contra- 
diction avec  la  remarque  qu'il  avait  faite  sur  la  même 
comète,  que  le  spectre  du  noyau  présentait  des  inter- 
ruptions; on  pourrait,  en  effet,  conclure  de  cette  obser- 
vation que  ce  spectre  ne  paraissait  pas  dû  au  spectre 
continu  de  la  lumière  réfléchie  du  Soleil. 

On  voit  que  beaucoup  d'observateurs  ont  trouvé  que 
la  lumière  de  la  queue  était  fortement  polarisée.  Or 
nous  avons  vu  que  le  spectre  continu  y  est  généralement 
très  faible  et  que,  pour  certaines  comètes,  la  queue 
n'avait  probablement  qu'un  spectre  de  bandes.  On  a 
trouvé  aussi  que  la  lumière  du  noyau  était  polarisée, 
alors  qu'il  présentait  surtout  des  lignes  brillantes. 
Devons -nous  croire  que  cette  contradiction  vient  de  ce 
que  la  lumière  émise  par  les  gaz  incandescents  de  la 
comète  était,  dans  ce  cas,  polarisée  rectilignement.^  Il 
est  vrai  qu'un  pareil  phénomène  n'est  pas  impossible, 
comme  cela  résulte  des  expériences  de  Egoroff  ci  Geor- 
cjiewski  sur  la  lumière  d'un  tube  de  Geissler  soumis  à 
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un  champ  magnétique.  Mais  il  est  difficile  d'admettre 
ici  l'existence  d'un  champ  magnétique  suffisant  pour 
produire  un  pareil  effet.  Peut-être  pourrait-on  expliquer 
cette  polarisation  (si  elle  est  confirmée)  par  l'influence 
d'un  champ  électrique.  On  voit  donc  tout  l'intérêt  qu'il 
y  aura,  lorsque  apparaîtra  une  belle  comète,  à  étudier  la 
polarisation  des  différentes  parties  de  son  spectre. 

De  même  que  l'étude  de  la  polarisation  ne  peut  rien 
nous  apprendre  sur  le  spectre  continu  des  comètes  si 
elle  n'est  pas  jointe  à  l'analyse  spectrale,  de  même  la 
photométrie  seule  ne  peut  pas  nous  renseigner  sur  la 
lumière  propre  de  ce  spectre  continu,  et  c'est  aux  expé- 
riences de  spectrophotométrie  qu'il  faudra  avoir  recours 
pour  élucider  toutes  ces  questions.  En  effet,  les  obser- 
vations montrent  souvent  que  l'éclat  d'une  comète 
augmente  plus  vile  que  ne  le  voudrait  sa  distance  au 
Soleil  donnée  par  son  éphéméride  ;  mais  ce  fait  peut 
s'expliquer  aussi  bien  par  l'augmentation  d'éclat  de  son 
spectre  de  bandes  que  par  celle  de  son  spectre  con- 
tinu. La  méthode  sur  laquelle  est  basée  le  spectrohé- 
liographe  permet  d'obtenir  une  image  de  la  comète  et 
d'étudier  son  intensité  en  ne  faisant  intervenir  que  les 
radiations  brillantes.  M.  Dcslandrcs  a  proposé,  comme 
nous  l'avons  vu,  une  combinaison  du  prisme- objectif 
et  du  spectrographe,  qui  permet  au  contraire  d'étudier 
la  forme  et  l'intensité  des  parties  de  la  comète  formées 
j^ar  des  particules  incandescentes,  indépendamment  des 
radiations  gazeuses.  Il  n'est  pas  douteux  que  ces 
méthodes  pourront  donner  des  résultats  extrêmement 
intéressants,  lorsque  apparaîtra  une  comète  assez  bril- 
lante pour  que  son  spectre  puisse  supporter  une  dis- 
persion suffisante. 
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75.  Spectre  de  bandes  des  comètes.  —  Pour 
ce  qui  est  de  la  nature  des  raies  du  spectre  cométaire, 
les  premiers  observateurs  les  attribuèrent  sans  hésita- 
tions aux  hydrocarbures.  Pourtant  les  observations 
étaient  loin  d'être  assez  précises  pour  leur  permettre 
d'avoir  sur  ce  point  une  certitude  absolue ,  d'autant 
plus  que  l'observation  de  la  comète  Brorsen  (1868,  I) 
semblait  donner  des  résultats  absolument  contraires. 
Aujourd'hui  la  question  ne  peut  plus  être  mise  en 
doute,  et  l'on  est  certain  que  les  comètes  contiennent 
des  hydrocarbures  ;  mais  leur  spectre  n'est  pourtant  pas 
absolument  identique  à  celui  de  ces  gaz  illuminés 
électriquement.  Le  plus  grand  éclat  de  la  bande,  qui 
se  trouve  au  bord  même  pour  les  hydrocarbures,  se 
trouve,  pour  les  comètes,  reporté  à  une  certaine  distance 
vers  le  violet,  parfois  même  jusqu'au  milieu  de  la 
bande.  Pourtant  le  fait  que  l'on  a  observé  dans  les 
comètes  certains  détails  des  bandes  des  hydrocarbures, 
notamment  la  seconde  raie  ("Xr^r  512,9),  qui  se  trouve 
dans  la  bande  verte  (Hasselberg),  est  la  meilleure  preuve 
de  l'identité  de  nature  des  deux  spectres.  Il  est  vrai 
que  l'on  n'a  jamais  pu  produire  dans  le  laboratoire  un 
spectre  absolument  identique  à  celui  des  comètes;  mais 
cela  prouve  sans  doute  uniquement  que  les  conditions 
physiques  qui  régnent  dans  ces  astres  sont  difficiles  à 
réaliser,  et  les  petites  différences  qui  subsistent  encore 
nous  renseigneront  sans  doute  un  jour  sur  ces  condi- 
tions physiques.  Les  divergences  beaucoup  plus  con- 
sidérables qui  existaient  dans  les  anciennes  observa- 
tions peuvent  être  mises  sur  le  compte  de  la  difficulté 
qu'il  y  a  à  observer  des  spectres  aussi  faibles.  En  effet, 
le  peu  d'éclat  des  comètes  exige  que  la  fente  soit  lar- 
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gement  ouverte  et  que  la  dispersion  ne  soit  pas  trop 
grande,  ce  qui  rend  les  pointés  très  peu  précis.  De 
plus,  avec  une  fente  large,  on  est  amené  à  mettre  le  fil 
à  une  certaine  distance  du  bord  de  la  bande ,  même  si 
le  maximum  d'intensité  de  cette  bande,  observée  avec 
une  fente  fine,  se  trouve  en  réalité  au  bord  même. 
Enfin,  le  fait  que  le  maximum  d'intensité,  dans  le 
spectre  des  comètes,  n'est  pas  situé  au  bord,  mais 
presque  au  milieu  de  la  bande,  introduit  encore  une 
erreur  de  même  sens.  Si  la  bande  est  faible  et  si  l'on 
n'en  voit  par  suite  que  la  partie  la  plus  brillante,  on 
pourra  commettre  ainsi  une  erreur  considérable,  et  qui 
pourra  être  plus  grande  pour  une  bande  que  pour 
l'autre,  à  cause  de  leurs  différences  d'intensité  ;  on 
peut  expliquer  ainsi  la  position  des  bandes  de  la  comète 
de  Brorsen. 

De  nombreux  travaux  ont  été  exécutés  pour  obtenir 
dans  le  laboratoire  un  spectre  aussi  semblable  que 
possible  à  celui  des  comètes,  et  pour  déterminer  ainsi  la 
nature  des  gaz  et  les  conditions  physiques  de  leur  illu- 
mination. On  sait  que  le  carbone  lui-même  donne  un 
spectre  de  lignes  simples,  tandis  que  ses  composés 
donnent  des  spectres  de  bandes.  Le  cyanogène  et 
l'oxyde  de  carbone  donnent  des  bandes  différentes  et 
caractéristiques,  tandis  que  tous  les  autres  hydrocar- 
bures ont  le  même  spectre,  qui  est  celui  de  l'acétylène, 
et  se  compose  de  cinq  bandes  :  rouge,  jaune,  verte, 
bleue,  violette,  que  l'on  désigne  souvent  par  les 
lettres  a,  h,  c,  d.  Ce  spectre  est  parfois  attribué 
maintenant  au  carbone  lui-même.  Chacune  des  bandes 
peut  se  résoudre  en  lignes  fines,  dont  voici  les  lon- 
gueurs d'onde  en  U.  A  : 


SPECTRE   DR   BANDES   DES    COMÈTES  333 
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6120,0  \  5129,4  I       à 

6062, o  1  5ioi,o  14356,0 

•^999'^^  [  5o8i,9  c  J  4334,4 

l^  5955,0  i  43i5,o 

f       ^^ 
\  4234,0 

5635.4  i  4737,2 

5585.5  \  4715,3 
5540,9  d  <  4697,6 
55oo,o  /  4684,0 
5470,0  \  4677,0 

Les  bandes  des  comètes  correspondent  aux  bandes 
h,  c,  d.  On  y  trouve  aussi  des  bandes  du  cyanogène, 
surtout  la  raie  3884,  qui  est  très  forte.  La  question 
était  donc  d'obtenir  un  spectre  d'bydrocarbures  et  de 
cyanogène  semblable  à  celui  des  comètes  et  ne  conte- 
nant pas  les  bandes  de  l'oxyde  de  carbone. 

Les  météorites  recueillies  à  la  surface  de  la  Terre 
contiennent  une  quantité  variable  de  gaz  que  l'on  peut 
extraire  par  la  chaleur,  et  qui  ont  une  grande  ressem- 
blance avec  ceux  dont  l'analyse  spectrale  nous  révèle  la 
présence  dans  les  comètes.  Il  était  donc  naturel  d'expé- 
rimenter sur  ces  gaz  pour  voir  si  les  petites  différences 
qui  existent  entre  le  spectre  des  comètes  et  celui  des 
hydrocarbures  n'étaient  pas  dues  au  mélange  d'autres 
gaz  contenus  dans  les  météorites.  Vogel  fit  une  étude 
détaillée  de  cette  question.  Il  plaçait  les  morceaux  de 
météorites  dans  un  tube  de  Geissler,  qu'il  chauffait  pour 
dégager  les  gaz.  Il  se  servait  d'étincelles  disruptives 
produites  par  une  bobine  de  Rhumkorff,  dont  le  cir- 
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cuit  secondaire  passait  par  une  bouteille  de  Leyde.  Il 
parvint  ainsi  à  avoir  un  spectre  des  hydrocarbures  con- 
tenus dans  les  météorites,  où  le  maximum  d'intensité 
de  la  bande  jaune  n'était  pas  au  bord,  mais  se  trouvait 
déplacé  vers  le  bleu,  comme  dans  les  comètes,  et  situé 
presque  au  milieu  de  la  bande  ;  les  deux  autres  bandes 
étaient  très  faibles.  MaHieureusement  A  ogel  obtenait 
toujours  ainsi  un  spectre  de  l'oxyde  de  carbone  super- 
posé au  premier  et  dont  l'éclat  était  même  prédomi- 
nant. Pourtant  il  admit  que.  dans  les  Comètes,  l'oxyde 
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Fig.  36. 


de  carbone  pouvait  se  trouver  en  quantité  assez  faible 
pour,  que  sa  présence  modifiât  seulement  l'aspect  des 
bandes  en  déplaçant  le  maximum  d'intensité  vers  le 
violet,  sans  que  toutefois  son  spectre  apparût  super- 
posé à  celui  des  hydrocarbures.  Il  conclut  donc  que, 
sous  l'influence  de  la  décharge  disruptive,  la  combinai- 
son de  l'oxyde  de  carbone  et  des  gaz  contenus  dans  les 
météorites  pouvait  donner  un  spectre  identique  à 
celui  des  comètes.  Nous  donnons  (fig.  36)  la  compa- 
raison du  spectre  d'une  comète  au  spectre  des  hydro- 
carbures et  au  spectre  du  mélange  de  ces  gaz  avec 
l'oxyde  de  carbone. 

Ilasselberg   fit   des   expériences   sur   le    spectre   des 
hydrocarbures  eux-mêmes  ;  il  chercha  à  le  rendre  seni- 
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blable  à  celui  des  comètes,  en  mélangeant  ces  gaz  avec 
riiydrogène,  l'azole,  etc.  Il  trouva  que  le  meilleur  résul- 
tat était  obtenu  par  le  mélange  de  l'oxyde  de  carbone 
et  des  vapeurs  d'hydrocarbures;  il  remarqua  aussi, 
comme  Yogel ,  que  l'étincelle  disruptive  était  indis- 
pensable à  ce  résultat  et  que  la  décharge  continue  don- 
nait, au  contraire ,  dans  ces  conditions,  le  spectre  de 
l'oxyde  de  carbone  très  visible  et  à  peine  celui  des 
hydrocarbures.  Il  obtint  des  résultats  encore  meilleurs 
avec  des  pressions  très  faibles  et  un  dispositif  par- 
ticulier de  tubes  à  gaines.  Dans  ces  conditions,  les 
maxima  d'intensité  de  la  bande  jaune  et  de  la  bande 
bleue  étaient  déplacés  vers  le  violet;  mais  il  faut 
remarquer  que  la  bande  verte  ne  put  jamais  être 
modifiée.  Hasselberg  pensait  que,  dans  les  comètes,  les 
gaz  ont  une  pression  très  faible  et  une  très  basse  tem- 
pérature, et  c'est  pourquoi  il  employa  ce  dispositif  qui 
devait  empêcher  réchauffement  des  gaz  par  les  élec- 
trodes. Il  avait,  en  effet,  expliqué  théoriquement  le 
déplacement  du  maximum  d'intensité  dans  la  comète 
par  l'effet  d'une  grande  différence  de  température,  le 
pouvoir  émissif  des  deux  parties  différentes  de  la 
même  bande  variant  différemment  avec  la  température 
et  le  maximum  d'intensité  étant,  par  suite,  déplacé  par 
un  changement  de  température. 

Nous  avons  vu,  .que  dans  le  spectre  des  deux  comètes 
de  1882,  on  avait  obs'ervé  la  raie  jaune  du  sodium, 
dont  l'éclat  avait  augmenté,  tandis  que  celui  des 
bandes  des  hydrocarbures  diminuait.  Hasselberg  repro- 
duisit également  ce  phénomène  en  introduisant  du 
sodium  métallique  dans  le  mélange  d'hydrocarbure  et 
d'oxyde  de  carbone  placé  dans  un  tube  de  Geissler.  II 
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montra  qu'en  chauffant  le  tube  et  en  employant  de 
fortes  étincelles  électriques,  le  spectre  des  hydrocarbures 
diminuait  d'intensité,  tandis  que  celui  du  sodium  pré- 
sentait un  très  vif  éclat.  Les  phénomènes  particuliers 
des  comètes  de  1882  peuvent  donc  s'expliquer  par  la 
chaleur  produite  par  le  voisinage  du  soleil. 

En  résumé,  Yogel  et  Hasselberg  conclurent  de  leurs 
observations  que  le  spectre  des  comètes  est  du  à  un 
mélange  en  j^roportion  variable  d'oxyde  de  carbone  et 
d'hydrocarbures  semblables  à  ceux  qui  sont  contenus 
dans  les  météorites.  Ce  mélange  est  illuminé  dans  des 
conditions  analogues  à  celles  de  la  décharge  électrique 
à  basse  température  et  sous  une  pression  très  faible. 

Pourtant,  plus  récemment,  Kayscr  a  avancé  que  le 
spectre  des  comètes  se  rapprochait  plus  du  spectre  de 
combustion  des  hydrocarbures  que  de  celui  de  ces 
corps  illuminés  électriquement.  Les  différences  entre  le 
spectre  des  comètes  et  celui  des  hydrocarbures  provien- 
draient surtout,  d'après  lui,  du  fait  que  l'on  est  obligé 
d'employer  une  fente  large,  ce  qui  naturellement 
déplace  le  point  de  maximum  d'intensité  vers  le  milieu 
de  la  bande.  Yogel  maintint  ses  conclusions;  et  il 
semble  bien,  en  effet,  que  le  déplacement  du  maximum 
d'intensité  de  la  bande  est  trop  marqué  dans  les 
comètes  pour  pouvoir  s'expliquer  uniquement  par 
l'impureté  du  spectre;  de  plus,  les  photographies  de 
spectres  cométaires,  qui  sont  faites  avec  des  lentes 
fines,  confirment  les  observations  de  Vogel.  Quoi 
qu'il  en  soit,  on  voit  que  l'étude  du  spectre  des 
hydrocarbures  dans  les  comètes,  de  même  que  celle  de 
leur  spectre  continu,  est  loin  d'être  achevée  et  |)résente 
encore  de  nombreux" points  de  détail  à  élucider.  De  plus 
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nous  avons  vu  que  les  deux  dernières  comètes  présen- 
taient trois  raies  doubles  d'origine  et  de  nature  incon- 
nues et  qu'il  sera  très  intéressant  de  rechercher  dans 
les  prochaines  comètes. 
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CHAPITRE  XI 

SPECTRES  DES   ÉTOILES.    -    -   GLA.SSIFICA.TIO>S    DE   SECGHI, 
VOGEL,    LOCKYER,  PICKEROG,  ETC. 

Les  différentes  étoiles  ne  se  distinguent  pas  seule- 
ment par  leur  éclat,  mais  aussi  par  leur  couleur,  qui 
varie  généralement  du  rouge  au  blanc  bleuâtre  en 
passant  par  toute  la  gamme  des  jaunes.  Ces  couleurs 
sont  d'ailleurs  très  peu  marquées,  et  la  lumière  des 
étoiles  paraît  toujours  blanche,  mais  plus  ou  moins 
teintée.  Avant  l'intervention  du  spectroscope,  on  n'avait 
pas  songé  à  .tirer  de  ces  colorations  une  conclusion 
relative  à  l'état  physique  des  étoiles.  Mais  l'analyse 
spectrale  montra  que  ces  différences  de  couleur  cor- 
respondent à  des  modifications  profondes  dans  la  nature 
de  la  lumière  et,  par  suite,  dans  la  constitution  phy- 
sique et  chimique  de  ces  astres.  De  plus,  ces  modifica- 
tions ne  semblent  pas  dues  au  hasard.  Si  les  spectres 
stellaires  diffèrent  parfois  si  complètement  les  uns  des 
autres  qu'il  est  difficile  d'y  trouver  des  éléments  com- 
muns, pourtant  ces  spectres  semblent  tous  rentrer  dans 
un  certain  nombre  de  types  distincts,  et  il  n'y  a  pas,  à 
beaucoup  près,  autant  de  spectres  différents  que  d'étoiles 
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dans  le  ciel.  Il  existe,  par  exemple,  un  grand  nombre 
d'étoiles  jaunes  qui  ont  toutes  le  même  spectre,  et  ce 
spectre  est  identique  à  celui  du  Soleil.  Ces  étoiles  ren- 
ferment donc  les  mêmes  éléments  que  le  Soleil,  et  les 
éléments  s'y  trouvent  même  réunis  dans  des  propor- 
tions identiques.  On  retrouve  d'ailleurs  dans  toutes  les 
étoiles  un  certain  nombre  de  nos  éléments  terrestres, 
notamment  l'hydrogène,  dont  les  lignes ,  brillantes  ou 
sombres  suivant  les  cas,  se  retrouvent  dans  tous  les 
spectres  stellaires  et  ne  sont  difficilement  visibles  que 
dans  quelques  rares  étoiles;  l'hélium,  qui  donne,  dans 
certaines  étoiles,  des  raies  aussi  fortes  que  celles  de 
l'hydrogène  ;  le  sodium ,  reconnaissable  à  la  double 
raie  jaune  D  ;  le  calcium,  avec  ses  fortes  raies  r/,  H  et 
K  ;  le  magnésium ,  que  caractérise  le  triplet  b  ;  le 
fer,  avec  ses  raies  jnultiples,  etc.  Cet  ensemble  de 
faits  amène  naturellement  à  penser  que  les  différences 
qui  existent  entre  les  spectres  des  étoiles  ne  sont  pas 
dues  à  une  composition  chimique  variable  et  chan- 
geant au  hasard  pour  tous  les  points  du  ciel,  mais  au 
contraire  à  une  phase  plus  ou  moins  avancée  du  dévelop- 
pement ou  de  l'évolution  d'astres  semblables  et  conte- 
nant à  peu  près  les  mêmes  éléments. 

L'élude  comparée  des  différents  types  de  spectres 
stellaires  constitue  donc  le  problème  capital  de  l'astro- 
])]iysique.  puisqu'elle  doit  permettre  de  déterminer  non 
seulement  la  loi  de  révolulion  des  étoiles,  mais  aussi 
celle  de  notre  Soleil. 

La  durée  de  notre  vie,  et  [)eut-êlrc  celle  de  Thuma- 
nité  entière,  est  trop  courte  ])our  nous  permettre  de 
suivre  pendant  un  temps  snflisant  les  tiansfornialions 
qui  se  pi-oduisent  certainement  dans  les  astres  ;    mais 
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nous  pouvons  étudier  sur  des  étoiles  différentes  les  phases 
successives  de  ce  développement ,  comme  un  natura- 
liste étudie  sur  un  grand  nombre  d'individus  la  crois- 
sance d'une  espèce  déterminée,  a  Le  ciel,  disait  Hers- 
chell,  ressemble  à  un  jardin  luxuriant,  renfermant  la 
plus  grande  variété  de  productions,  à  des  états  diffé- 
rents de  leur  existence ,  et  son  examen  actuel  per- 
met d'étendre  notre  expérience  à  une  immense  durée. 
Le  spectacle  qu'il  nous  offre  est,  en  effet,  le  même  que 
si  nous  voyions  en  même  temps  s'accomplir  sous  nos 
yeux  les  différents  actes  de  la  vie  végétale ,  depuis  la 
germination,  la  floraison  et  la  fécondation,  jusqu'à  la 
dessiccation  et  enffn  la  pourriture  définitive.    » 

La  lente  transformation  des  astres  amène  dans  leur 
lumière  des  modifications  variant  avec  le  temps  d'une 
façon  continue.  C'est  pourquoi,  bien  que  l'aspect  des 
spectres  stellaires  présente  un  certain  nombre  de  types 
différents  correspondant  sans  doute  à  des  périodes  déter- 
minées ou  à  des  âges  de  l'évolution,  on  peut  aussi 
trouver  des  étoiles  dont  le  développement  marque ,  pour 
ainsi  dire,  la  transition  entre  ces  périodes  et  qu'il  est 
difficile  de  rattacher  à  un  type  spectral  plutôt  qu'à  un 
autre.  On  conçoit  donc  que  l'établissement  d'une  clas- 
sification soit  toujours  assez  arbitraire.  De  plus,  l'ordre 
des  différents  types,  qui  doit  correspondre  aux  états 
successifs  produits  par  le  développement  de  l'étoile, 
est  loin  de  pouvoir  être  sûrement  déterminé,  et,  peut- 
être,  restera  toujours  hypothétique.  Aussi  a-t-on 
vu  apparaître,  depuis  la  première  classification  de 
Secchi,  de  nombreux  systèmes  basés  sur  les  différentes 
théories  cosmogoniques ,  telles  que  l'hypothèse  nébu- 
lairede  Laplace,  la  théorie  météoritique  de  Lockyer,  etc. 


342  SPECTRES  DES  ÉTOILES 

La  discussion  de  ces  différentes  classifications  nous 
conduirait  à  celle  des  théories  cosmogoniques  ;  aussi 
nous  contenterons-nous  d'exposer  les  principales  d'entre 
elles  en  nous  étendant  seulement  un  peu  plus  sur 
la  classification  de  Yogel ,  qui  a  été  jusqu'ici  la  plus 
répandue  et  qui  semble,  dans  ses  grandes  lignes, 
comme  celle  de  Secchi  d'où  elle  dérive,  représenter  la 
marche  générale  de  l'évolution  stellaire. 

76.  Spectres  d'étoiles.  —  Historique.  — 
F raunhofer  donna ,  en  181 7,  la  première  descri]3tion 
d'un  spectre  d'étoile,  qu'il  observait  au  moyen  d'un 
prisme  placé  devant  l'objectif  d'un  petit  théodolite. 
Il  fut  aussi  le  premier  à  employer  la  lentille  cylin- 
drique pour  élargir  le  spectre  linéaire  que  donne  l'étoile 
dans  ces  conditions.  Il  observa,  dans  le  spectre  de 
Sirius,  deux  raies  noires  dans  le  bleu  et  une  autre  raie 
large  et  forte,  à  la  limite  du  bleu  et  du  vert,  et  que  l'on 
sait  aujourd'hui  être  la  raie  F  de  l'hydrogène.  Fraunho- 
fer  étudia  le  spectre  de  quelques  autres  étoiles  et  reconnut 
que  la  position  et  l'aspect  des  raies  changeaient  avec 
l'étoile  et  différaient  de  celles  des  raies  du  spectre  solaire  ; 
ce  fait  lui  prouva  que  les  raies  noires  n'étaient  pas 
produites  par  l'atmosphère  terrestre.  Il  reprit  ensuite 
ses  observations  avec  une  lunette  de  quatre  pouces  et 
un  prisme  dont  l'angle  était  de  07".  Avec  cet  instru- 
ment, il  put  observer  de  fines  raies  noires  dans 
le  spectre  de  Pollux,  de  Bételgeuse  et  de  Gapella ,  et 
il  reconnut  certaines  raies  du  spectre  solaire,  notam- 
ment les  raies  D  et  6. 

Donali,  en  1860,  étudia  avec  l'instrument  dont  nous 
avons  parlé  (p.  69)  le  spectre  de  quinze  étoiles,  notant 
la  présence  presque  constante  de  la  raie  vert-bleu. 
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L'invention  du  prisme  à  vision  directe,  beaucoup 
plus  commode  à  employer,  marqua  un  grand  progrès 
dans  l'étude  de  la  spectroscopie  stellaire.  Janssen 
et  Secchi  s'en  servirent  pour  la  première  fois  à  Rome, 
en  1862,  et  commencèrent  aussitôt  à  identifier  les  raies 
des  spectres  stellaires  avec  celles  des  spectres  métal- 
liques. Secchi  fit  ensuite  une  étude  complète  des 
spectres  des  principales  étoiles  et  des  planètes. 

En  1862,  également,  Hiiggins  observa  environ  qua- 
rante  étoiles   avec  un   faible   spectroscope  monté    sur 
une  lunette  de  huit  pouces  ;  puis  il  se  servit  du  spec- 
troscope angulaire  que  nous  avons  décrit  (p.  68).  Hug- 
giiis  et  Miller   comparèrent  les  spectres   stellaires    au 
spectre   solaire    et  à    ceux    de  certains    éléments   chi- 
miques ;  ils  établirent  ainsi  l'existence  dans  les  étoiles 
d'un  grand  nombre  de  nos  corps  simples.  C'est  à  cette 
époque  que  l'on  reconnut  la  présence  de  l'hydrogène. 
Secchi  remarqua   que  dans  certaines  étoiles,    surtout 
dans   Sirius  ,  les   raies  de  cet  élément  sont  très  larges 
et  estompées.    Ce  fait  fut  d'abord  contesté  et  attribué 
à    la   largeur    trop  grande  de  la  fente ,    mais   bientôt 
on   fut   obligé  de    reconnaître    son    exactitude.     Dans 
le     spectre    d'Arcturus,    d'Aldébaran,   de    Pollux,    de 
Capella,   Secchi  trouva  plus   de  soixante  raies  coïnci- 
dant avec  les  lignes  du  spectre  de  Fraunhofer.  L'iden- 
tification   des  raies    fut    poursuivie   dans    l'ultra-violet 
par  Draper  et  Huggins,  qui  obtinrent  les  premiers  des 
photographies  de  cette  partie  du  spectre.  Secchi  décou- 
vrit que  certaines  étoiles ,  comme   a  Hercule ,  donnent 
des  spectres  cannelés  ;  il  observa  environ  quatre  mille 
étoiles ,  et  fut  le  premier  à   les   ranger   en  un   certain 
nombre  de  groupes  correspondant  à  des  types   spec- 
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traux  bien  déterminés.  Il  distingua  deux  classes  en 
i863;  il  en  ajouta  une  troisième  en  1866,  et  il  donna, 
en  1868,  la  classification  divisée  en  quatre  classes  dont 
nous  parlerons  plus  loin.  D'Arrest  continua  les  obser- 
vations commencées  par  Secchi. 

A  partir  de  cette  époque,  si  l'on  excepte  les  travaux 
de  ^\  olf  et  de  Rayct,  qui  découvrirent,  en  1867,  les 
étoiles  à  lignes  brillantes  qui  portent  leurs  noms ,  la  spec- 
troscopie  stellaire  fut  assez  négligée  aussi  bien  en  France 
qu'en  Italie,  et  les  travaux  d'ensemble  sur  cette  ques- 
tion furent  effectués  en  Allemagne.  Vogel  et  Scheiner 
observèrent  visuellement  et  photographiquement  un 
grand  nombre  de  spectres  d'étoiles  ;  ils  en  donnèrent 
la  classification  et  étudièrent  aussi  théoriquement  les 
conditions  physiques  qui  correspondent  aux  différents 
types  spectraux. 

,  Plus  tard,  l'emploi  des  grandes  lunettes  des  obser- 
vatoires américains  fit  avancer  d'un  grand  pas  l'étude 
des  spectres  stellaires,  en  permettant  d'observer  les 
étoiles  faibles.  Enfin  cette  étude  a  été  abordée  systéma- 
tiquement, et  dans  certains  observatoires  on  détermine 
aujourd'hui  le  type  spectral  de  tous  les  astres  dont 
l'éclat  est  suffisant,  et  l'on  en  forme  des  catalogues, 
comme  ceux  qui  donnent  les  coordonnées  ou  les 
grandeurs  des  étoiles.  A  l'observatoire  d'Harvard, 
Pickenng  s'est  servi  du  prisme  objectif,  au  moyen 
d'une  méthode  que  nous  aAons  décrite  (p.  117),  pour 
photographier  sur  un  seul  cliché  les  spectres  de 
toutes  les  étoiles  d'une  région.  On  peut  ainsi  distin- 
guer à  première  vue  les  diflerents  types  spectraux,  et 
ce  procédé  a  surtout  été  employé  pour  rechercher  les 
étoiles  à  raies  brillantes,  qui  sont  relativement  si  rares. 
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L'observatoire  d'Harvard  est  complété,  pour  les  zones 
australes,  par  l'observatoire  d'Aréquipa,  au  Pérou. 

77.  Classification  de  Secchi.  —  Presque  tous 
les  spectres  d'étoiles,  d'après  Secclii,  peuvent  rentrer 
dans  un  des  quatre  groupes  suivants,  qui,  si  l'on  réu- 
nit les  deux  derniers ,  correspondent  très  sensiblement 
aux  trois  groupes  de  colorations  :  blanche,  jaune  et 
rouge. 

i"'  Type.  —  Les  étoiles  de  ce  type,  qui  sont 
blanches  ou  bleuâtres,  ont  un  spectre  presque  con- 
tinu et  ne  présentent  guère  que  les  raies  de  l'hydro- 
gène,  qui  sont  très  fortement  marquées,  larges  et 
estompées.  On  aperçoit  à  peine  quelques  lignes  métal- 
liques très  faibles.  Les  principales  étoiles  de  ce  type 
sont  Sirius ,  Yéga ,  Castor ,  p ,  ^  ?  ^  de  la  Grande- 
Ourse,  etc.  Certaines  d'entre  elles,  a  Aigle,  a  \ierge, 
présentent  des  raies  métalliques  assez  visibles  et  forment 
ainsi  la  transition  avec  le  type  suivant. 

2"  Type.  —  Ce  groupe  est  formé  par  les  étoiles 
jaunes.  Leur  spectre  est  très  riche  en  raies  métalliques, 
tandis  que  celles  de  l'hydrogène  sont  beaucoup  plus 
faibles  que  dans  le  type  précédent.  Capella,  Pollux, 
Arcturus,  a  Grande -Ourse,  appartiennent  à  ce  type, 
auquel  il  faut  aussi  rattacher  le  Soleil. 

3*  Type.  —  Les  étoiles  de  ce  groupe  sont  orangées 
ou  rouges.  Leur  spectre  présente  de  fines  raies  noires, 
mais  surtout  de  larges  bandes  obscures  semblables  aux 
bandes  telluriques,  formant  des  cannelures,  et  laissant 
entre  elles  des  parties  brillantes.  Les  plus  beaux 
exemples  de  ce  genre  d'étoiles  sont  Antarès,  a  Hydre, 
a  Hercule,  a  Orion  (Bételgeuse) .  (5  Pégase,  et  les 
étoiles  variables  comme  Mira-Ceti. 
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4*"  Type.  —  Ce  type  ressemble  au  précédent,  mais 
en  diffère  parce  que  les  cannelures  ont  leur  partie  plus 
intense  du  côté  du  rouge  et  sont  dégradées  vers  le  vio- 
let, tandis  que,  dans  le  type  précédent,  les  bandes  se 
terminaient  nettement  du  côté  du  violet  et  étaient 
dégradées  vers  le  rouge.  Secchi  attribua  le  premier  ces 
bandes  au  carbone.  Toutes  ces  étoiles  ont  une  colora- 
tion ronge  sang  et  sont  plus  petites  que  la  cinquième 
grandeur.  Le  plus  bel  exemple  est  l'étoile  i52  du  cata- 
logue de  Schjellerup. 

En  dehors  de  ces  quatre  types,  qui  présentent  tous 
des  raies  sombres,  Secchi  remarqua  certaines  étoiles, 
comme  y  Cassiopée ,  où  les  raies  de  l'hydrogène  sont 
brillantes. 

La  classification  de  Secchi  est  sans  doute  un  peu 
sommaire  ;  mais  elle  représente  bien  les  principaux 
types  caractéristiques  de  spectres  stellaires,  et,  même  à 
notre  époque ,  elle  est  fréquemment  employée. 

Fo(/e/ proposa,  en  187/i,  une  classification  qui  ne  se 
distinguait  de  celle  de  Secchi  qu'en  ce  que  les  deux 
dernières  classes  étaient  réunies  en  une  seule,  de  telle 
sorte  qu'il  n'y  avait  que  trois  catégories  correspondant 
aux  étoiles  blanches,  jaunes  et  rouges.  Il  fut  le  premier 
à  avancer  que  cette  classification  n'était  pas  purement 
formelle,  mais  correspondait  à  l'évolution  des  étoiles, 
c'est-à-dire  à  la  phase  de  leur  développement.  Les 
étoiles  blanches  sont  donc,  d'après  Vogel,  les  plus 
jeunes,  c'est-à-dire  celles  pour  lesquelles  le  travail  de 
condensation  est  le  moins  avancé.  Les  étoiles  rouges, 
au  contraire,  sont  arrivées  à  la  dernière  période  de 
leur  développement  et  n'ont  plus  devant  elles  qu'un 
espace   de  temps   relativement  court   pour   remplir  le 
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rôle  de  foyers  incandescents.  Plus  tard,  Vogel  sépara 
chacune  de  ces  classes  en  plusieurs  subdivisions.  Cette 
classification  fut  remaniée  par  Scheiner;  puis  Yogel 
donna  un  nouveau  système,  basé  sur  la  distinction 
des  étoiles  à  -hélium.  Nous  exposerons  successivement 
ces  deux  classifications. 

78.  1'"  Classification  de  Vogel.  —  i'^  Classe. 
—  Cette  classe  est  formée  par  les  étoiles  blanches  dont 
le  spectre  contient  peu  de  raies.  Elle  est  divisée  en  trois 
subdivisions  : 

I^.  —  Les  étoiles  de  ce  groupe  possèdent  les  raies 
sombres  de  l'hydrogène  très  fortement  marquées  et 
quelques  raies  métalliques  faibles.  C'est  le  i-'  Type 
de  Secchi. 

I^.  —  Dans  la  classification  primitive  de  Vogel,  ce 
type  est  caractérisé  par  le  fait  cjue  les  raies  de  l'hydro- 
gène manquent.  Scheiner,  au  contraire,  range  dans  cette 
subdivision  les  étoiles  où  les  lignes  de  l'hydrogène  sont 
aussi  nettes  et  fines  que  celles  des  métaux.  Les  princi- 
pales étoiles  de  ce  type  sont  Rigel,  s  Orion  et  a  Cygne. 

I^,.  —  Ces  étoiles  ont  un  spectre  comprenant  très 
peu  de  raies  sombres,  mais  où  l'on  voit  les  raies  bril- 
lantes de  l'hydrogène  et  la  raie  D.j  de  l'hélium.  Les 
plus  beaux  exemples  sont  y  Cassiopée  et  g  Lyre. 

2"  Classe.  —  Cette  classe  contient  les  étoiles  jaunes 
dont  le  spectre  est  formé  de  nombreuses  raies.  Elle 
comporte  deux  subdivisions. 

II«.  —  Notre  Soleil  est  le  type  des  étoiles  de  cette 
subdivision,  qui  ont  un  grand  nombre  de  raies  sombres 
et  nettes.  Toutes  ces  étoiles,  v.  Cocher,  Aldébaran, 
Pollux,  Arcturus,  ont  un  spectre  sensiblement  iden- 
tique; elles  correspondent  au  2"  Type  de  Secchi. 
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IIj,.  —  Trois  étoiles  de  la  constellation  du  Cygne, 
découvertes  par  Wolf  et  Rayet  en  1867,  et  deux  autres 
trouvées  par  Pickering  étaient  seules  d'abord  à  former  ce 
groupe.  Leur  spectre  est  composé  de  lignes  noires, 
auxquelles  s'ajoutent  quelques  bandes  sombres  et  des 
raies  brillantes  très  intenses.  Les  étoiles  nouvelles, 
dont'nous  parlerons  plus  loin,  ont  un  spectre  analogue. 

S**  Classe.  —  Ce  sont  les  étoiles  rouges  qui  compo- 
saient les  deux  dernières  classes  de  Secchi. 

III„.  —  En  deliors  des  raies  sombres,  le  spectre 
présente  des  bandes  nettement  délimitées  du  côté  vio- 
let et  dégradées  vers  le  rouge,  comme  les  bandes  tellu- 
riques.  De  plus,  une  absorption  générale  semble  se 
produire  du  côté  le  plus  réfrangible,  de  telle  sorte  que 
le  spectre  paraît  terminé  brusquement  vers  la  Taie  G. 
Ainsi  s'explique  la  coloration  rougeàtre  de  ces  étoiles, 
dont  le  plus  bel  exemple  est  Bételgeuse. 

III;,.  —  Les  bandes  sombres  sont  larges,  nettement 
délimitées  du  côté  du  rouge  et  dégradées  vers  le  violet, 
comme  les  bandes  des  hydrocarbures.  Cette  subdivi- 
sion, composée  de  petites  étoiles  rouges  inférieures  à  la 
cinquième  grandeur,  est  identique  au  quatrième  type 
de  Secchi. 

L'identification  des  lignes  de  l'hélium  avec  certaines 
raies  des  spectres  stellaires  rendit  cette  classification 
insuffisante.  Yogel  la  modifia  en  conséquence  et  fit 
rentrer  dans  le  type  I„  la  plupart  des  étoiles  du  type  I,„ 
tandis  que  le  nouveau  type  l^  était  consacré  exclusive- 
ment aux  étoiles  dont  le  spectre  présente  les  lignes 
sombres  de  l'hélimii.  De  plus,  la  première  subdivision 
fut  encore  séparée  en  trois  parties. 

79.  2  Classification  de  Vogel.  —  T„  i-  —  Dans 
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les  spectres  de  ce  type,  les  lignes  de  l'hydrogène  appa- 
raissent seules,  larges  et  fortement  marquées.  Aucune 
autre  ligne  n'est  visible. 

I„2-  —  En  plus  des  lignes  de  l'hydrogène,  appa- 
raissent quelques  lignes  métalliques,  notamment  celles 
du  calcium ,  du  magnésium  et  du  sodium.  Les  lignes 
du  calcium  sont  plus  étroites  que  celles  de  l'hydrogène, 
et  les  autres  raies  métalliques  sont  très  faibles.  Aucune 
raie  de  l'hélium  n'est  visible. 

1^3.  —  Les  lignes  du  calcium  sont  presque  aussi 
intenses  et  même  smpassent  parfois  celles  de  l'hydro- 
gène. Les  lignes  des  autres  métaux  sont  très  marquées, 
et  l'on  en  ti'ouve  un  grand  nombre  se  rapportant  au 
fer.  Les  lignes  de  l'hélium  sont  absentes.  Cette  subdi- 
vision forme  la  transition  naturelle  du  type  I  au  type  IL 

I,^.  —  Les  étoiles  possédant  les  lignes  de  l'hélium 
sombres  composent,  comme  nous  l'avons  dit,  cette 
subdivision.  Le  type  1^  est  aussi  divisé  en  deux  caté- 
gories : 

Ici-  —  Les  lignes  brillantes  appartiennent  exclusive- 
ment à  l'hydrogène. 

le  2-  —  0^^  voit,  en  plus,  des  lignes  brillantes  corres- 
pondant à  l'hélium,  au  calcium  ou  à  d'autres  métaux. 

Les  types  suivants  de  la  première  classification  de 
Yogel  n'ont  pas  été  modifiés.  Nous  allons  examiner 
avec  plus  de  détails  les  spectres  de  ces  différents  types. 

8o.  Étoiles  du  type  la  —  Spectre  de  Thydro- 
gène.  —  Les  étoiles  caractéristiques  de  ce  type  sont, 
comme  nous  l'avons  vu,  celles  dont  le  spectre  ne  pré- 
sente que  très  peu  de  lignes  métalliques.  Pour  a  Lion, 
'^  Balance  et  a  Ophiucus ,  on  ne  voit  aucune  de  ces 
lignes,  depuis  F  jusqu'à  H.  Au  contraire,  Sirius  et  Véga, 

Specti'oscopie  astronom.  1  0 
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pour  lesquelles  on  a  trouvé  avec  des  instruments  puis- 
sants de  nombreuses  lignes  métalliques,  marquent  déjà 
la  transition  avec  les  classes  suivantes.  Sirius  renferme 
quatre-vingt-onze  raies  se  rapportant  principalement 
au  fer.  PoUux  en  contient  encore  plus.  D'après 
MM.  Hemsalech  et  de  Walteville,  le  spectre  du  fer  dans 
Sirius  est  analogue  au  spectre  du  fer  dans  la  flamme 
du  chalumeau  oxhydrique. 

Le  spectre  de  l'hydrogène  est  très  remarquable  dans 
toutes  les  étoiles  de  ce  type.  Haggins  a  trouvé,  dans 
la  partie  ultra-violette,  douze  raies  qui  appartiennent 
à  l'hydrogène  et  dont  les  longueurs  d'onde  sont  don- 
nées par  la  formide  de  Balmer  (p.  27/^)^  MM.  Haie, 
Deslandres,  Evershed,  ont  trouvé,  comme  nous  l'avons 
vu,  dans  les  protubérances  solaires,  d'autres  raies  de 
l'hydrogène  correspondant  à  la  formule  de  Balmer,  etl'on 
pouvait  croire  que  le  spectre  de  l'hydrogène  était  consti- 
tué seulement  par  cette  série  de  raies.  Mais  Pickering  a. 
découvert  dans  l'étoile  'Ç  Poupe  une  série  de  lignes  qui,  à 
une  constante  près,  peuvent  aussi  rentrer  dans  la  formule 
de  Balmer.  Ces  lignes,  qui  appartiennent  probablement 
à  l'hydrogène  porté  à  une  très  haute  température, 
forment  la  deuxième  série  secondaire  de  l'hydrogène, 
tandis  que  les  premières  formaient  la  première  série 
secondaire.  On  trouva  d'abord^  que  les  lignes  de  la 
série  de  Pickering  correspondaient  à  la  série  de  Balmer, 
avec  des  coefficients  différents  : 

n^~ 
>;  =  465o— ^ 7-  —  io32. 


'  Voir  le  spectre  stellaire  en  bas  de  la  figure  35. 
2  A.  J.,  IV,  1896,  p.  369;   V,  1807,  p.  92. 
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Cette  série  se  termine  pour  n  =  :yz  à  la  longueur 
d'onde  36 18,  qui  est  voisine  de  la  limite  3646  de  la 
première  série. 

La  formule  de  Balmer  a  été  ensuite  considérée 
comme  un  cas  particulier  (en  prenant  poura  un  nombre 
entier)  de  la  formule  de  Rydberg  ^  : 

^-'^(n  +  a)'  +  6- 

Les  lignes  de  la  série  de  Pickering  correspondent  bien 
aux  valeurs  données  par  la  formule  de  Rydberg,  en 
prenant  a  =  o,b  et  en  donnant  aux  constantes  A  et  6 
les  valeurs  3646, i  et  — 4  de  la  formule  de  Balmer. 
Dans  ces  conditions,  la  limite  de  la  série  de  Pickering 
est  la  même  que  celle  de  la  première  série  ;  ses  lignes 
tombent  dans  les  intervalles  formés  par  les  raies  de 
cette  première  série. 

Nous  donnons  les  longueurs  d'onde  et  les  noms  des 
lignes  des  deux  séries  secondaires  de  l'hydrogène.  La 
première  colonne  renferme  les  valeurs  de  n  -\-a  cor- 
respondantes de  la  formule  de  Rydberg. 

PREMIÈRE    SÉRIE    SECONDAIRE 
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352  SPECTRES  DES  ÉTOILES 

Les  raies  de  la  seconde  série  ont  été  observées  non 
seulement  dans  'C  Poupe,  mais  aussi  dans  quelques 
autres  étoiles  (c,  £  Orion)  ;  elles  ne  sont  pas  présentes 
dans  les  étoiles  du  type   I„,  ni  dans  le  spectre  solaire. 

Au  moyen  des  valeurs  de  la  première  et  de  la 
deuxième  série,  Rydbcrg  s.  calculé  les  longueurs  d'onde 
de  la  série  principale  de  l'hydrogène ,  qui  sont  les  sui- 
vantes : 

4687,9     2-34,6     2386,5     2253,7     2187,6 

La  première  seule  de  ces  raies  pourrait  être  visible 
dans  un  spectre  stellaire,  à  cause  de  l'absorption  de 
l'atmosphère  terrestre.  On  a  cru  d'abord  pouvoir  l'iden- 
tifier avec  une  raie  qui  se  troLive  fréquemment  dans  le 
spectre  des  nébuleuses,  et  dont  la  longueur  d'onde, 
d'après  les  dernières  déterminations  de  l'observatoire 
Lick',  vaut  4685,8.  Pickering  a  observé  dans  'Ç  Poupe 
et  dans  quelques  autres  étoiles  une  ligne  a  =  4688  qui 
coïncide  sans  doute  avec  cette  première  raie  ^ 

Il  est  à  remarquer  que  les  lignes  de  l'hydrogène  ne 
sont  pas  toujours  absolument  noires.  Pour  quelques 
étoiles,  notamment  Castor  et  a  Vierge,  le  milieu  de  la 
raie  semble  un  peu  lumineux,  et,  pour  ^  Orion,  ce 
phénomène  est  tellement  marqué ,  que  l'on  a  peine  à 
distinguer  la  raie  qui  se  détache  faiblement  sur  le  fond 
lumineux.  On  peut  expliquer  ce  fait,  comme  nous  le 
verrons  en  parlant  des  étoiles  du  type  I^,  en  supposant 
que  l'astre  est  entouré  d'une  atmosphère  lumineuse 
très  vaste  dont  le  spectre,  formé  de  lignes  brillantes, 
se  superpose  au  spectre  d'absorption  de  l'étoile  et  en 
fait  disparaître  en  partie  les  lignes  sombres. 

'   Observalorij,  WYWl ,  p.   «8. 
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Les   spectres    stellaires    présentent    deux   lignes    du 
magnésium  A=r448i  et  a  =  4352,   qui  méritent  une 
mention  spéciale.  La  première  de  ces  lignes   apparaît 
large  et  presque  aussi  forte  que  les  lignes  de  l'hydrogène 
dans  les  étoiles  de  la  première  subdivision  ;  son  intensité 
décroît  dans    les  groupes   suivants ,   à  mesure   que   le 
nombre   des  lignes   métalliques  augmente,   et  elle  est 
semblable  à  toutes  les  autres  lignes  dans  les  spectres 
du  type  Il«.    La  seconde  ligne,    au  contraire,  devient 
de  plus  en  plus  visible  dans  les  divisions  successives  du 
type   I  ;    elle    est  forte   dans   le    type   II„   et   apparaît 
comme    une    des    raies    les    plus    marquées    dans    les 
spectres  du  type  III„.  Or  Liveing  et  Dewar,  Scheiner , 
Lockyer  ont  montré  qu'on  retrouve  les  mêmes  appa- 
rences   dans    l'arc    et   dans    l'étincelle   électrique.    La 
première  raie  (4.481)   n'est  pas  visible  dans  le  spectre 
de  l'arc  :  elle   ne  peut  être  produite  que  par  l'étincelle 
à  haute  tension ,  et  alors  elle  est  la  raie  la  plus  intense 
du  spectre.  La  seconde  raie  (4352),  au  contraire,   est 
faible  dans  le  spectre  de  l'étincelle  et  forte  dans,  l'arc 
électrique;   son  intensité  est  représentée  par  2  dans  le 
premier  cas  et  par  8  dans  le  second.  Or,   on  sait  que 
la  température  de  l'étincelle  est  plus  élevée  que  celle 
de  l'arc;   l'apparence   des  lignes  du  magnésium  dans 
les  spectres  stellaires  semble  donc  une  des  meilleures 
preuves  que  l'on  ait  donné  à  l'appui  de  la  théorie  qui 
veut  que  l'ordre  des  types  successifs  de  la  classification 
de  \ogel  soit  celui  des  températures  décroissantes  des 
étoiles.    Pourtant   ces    déductions    ont   été    contestées, 
notamment  par  Hartmann. 

Dans   le   spectre    de    l'étincelle   électrique ,    la    raie 
448 1  a  aussi  une  apparence  très  variable,  tantôt  fine 
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et  tantôt  large  et  diffuse.  On  peut  espérer  tirer  de  ces 
variations  des  renseignements  sur  les  conditions  phy- 
siques des  atmosphères  stellaires,  où  la  raie  448i  pré- 
sente aussi  ces  diverses  apparences.  Hiiggins  a  fait, 
dans  ce  but,  des  expériences  qui  lui  ont  montré  que  les 
modifications  de  cette  ligne ,  tant  en  intensité  qu'en 
caractère,  sont  surtout  produites  par  la  nature  de  la 
décharge  électrique ,  tandis  que  son  apparence  est  peu 
influencée  par  l'intensité  ou  la  tension  du  courant 
employé.  Lorsqu'on  place  une  bouteille  de  Leyde  dans 
le, circuit  secondaire,  la  raie  est  extrêmement  large  et 
diffuse  ;  elle  redevient  fine  et  faible  quand  on  supprime 
la  bouteille  de  Leyde.  Les  recherches  de  Schiiste?\ 
Henisalech,  etc.,  ont  montré  qu'on  modifie  également 
l'apparence  de  la  raie  en  rendant  l'étincelle  oscil- 
lante par  l'introduction  d'une  self- induction  dans  le 
circuit. 

Le  spectre  de  silicium  présente  un  intérêt  analogue. 
Il  a  été  étudié  par  M.  de  Gramont,  qui  a  recherché 
dans  le  laboratoire  les  raies  qui  persistent  ou,  au  con- 
traire, disparaissent  quand  on  introduit  une  self-induc- 
tion dans  le  circuit.  Or  les  étoiles  de  la  première 
classe,  ou  étoiles  à  hydrogène  et  à  hélium,  présentent 
les  raies  du  silicium  qui  disparaissent  sous  l'influence 
de  la  self-induction;  les  étoiles  à  hélium  donnent  avec 
intensité  les  raies  qui  disparaissent  les  premières.  Au 
contraire,  les  étoiles  de  la  seconde  classe,  ou  du  type 
solaire,  ne  renferment  que  les  raies  du  silicium  dans 
l'nrc  électrique  ;  enfin  les  étoiles  de  la  troisième  et  de 
la  quatrième  classe  ne  présentent  aucune  raie  du  sili- 
cium. 

L'apparence  des  raies  dans  les  spectres  stellaires  peut 
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donc  nous  renseigner  sur  les  températures  et  les  con- 
ditions physiques  des  atmosphères  des  étoiles.  Pourtant 
les  conclusions  qu'on  en  tire  sont  encore  hypothétiques. 
Lockyer  a  cherché,  notamment,  à  distinguer  les  spectres 
stellaires  qui  présentent  des  raies  renforcées;  car  on 
admettait  que  ces  raies  n'existent  que  dans  l'étincelle, 
qui  est  plus  chaude,  comme  nous  l'avons  dit,  que  l'arc 
électrique.  Mais  des  expériences  récentes  de  Hartmann 
et  Eherhardt,  Fahry  et  Buisson,  Diiffield,  ont  montré  que 
les  raies  renforcées  existent  aussi  dans  l'arc  électrique 
près  des  électrodes.  MM.  Hemsalech  et  de  Watteville 
ont  observé  récemment  que  les  raies  de  l'étincelle  se 
trouvaient  aussi  dans  les  spectres  de  flamme,  et  même 
qu'elles  disparaissaient  dans  les  flammes  les  plus 
chaudes.  Il  faut  donc  encore  faire  des  réserves  sur  les 
conclusions  que  la  présence  ou  l'apparence  de  certaines 
raies  pourait  indiquer  concernant  les  températures  des 
astres.  On  peut  aussi  évaluer  la  température  des  étoiles 
d'après  la  position  du  maximum  d'intensité  de  leurs 
spectres,  mais  les  lignes  noires  font  varier  les  inten- 
sités relatives  des  différentes  parties  du  spectre.  Il  fau- 
drait déterminer  l'intensité  de  parties  du  spectre 
dépourvues  de  raies  noires,  ce  qui  semble  bien  difficile 
avec  des  spectres  aussi  dispersés. 

8i.  Étoiles  du  type  It-  —  Spectre  de  Thé- 
lîum.  —  Certaines  étoiles,  rangées  d'abord  dans  ce  type 
par  Vogel,  présentaient  des  raies  noires  d'origine  incon- 
nue, et  que  l'on  avait  nommées  «  lignes  d'Orion  »,  parce 
qu'on  les  trouvait  dans  le  spectre  des  plus  belles  étoiles 
de  cette  constellation,  à  l'exception  de  Bételgeuse. 
Les  longueurs  d'onde  de  ces  raies  a  ^^']'2  et  X  4026  ont 
été    identifiées  depuis   par    Yogel   avec   deux  raies   de 
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rhélium  >v  4471.6  et  X  4026, 3.  Campbell  et  Keeler  ont 
ensuite  trouvé  dans  le  spectre  de  3  Orion  (Rigel)  et  de 
£  Orion  la  raie  noire  D3.   Les  étoiles  de  ce  type  sont 
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maintenant  appelées  étoiles  à  hélium.  Le  spectre  de 
l'hélium  se  compose  de  deux  séries  principales  de 
lignes,  ayant  chacune  deux  séries  secondaires,  soit  six 
séries  en  tout.  On  trouvera  les  principales  de  ces  lignes 
dans  la  notice  de  M.  de  Gramont  (Annuaire  du  Bureau 
(les  Longiludes,   i9o9). 

Dans  les  spectres  de  ce  type,  les  lignes  de  l'hydro- 
gcncsont  aussi  fortes  qne  celles  de  l'hélium  ;  ce  sont  les 
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lignes  de  la  première  série  secondaire  et,  pour  quelques 
étoiles,  celles  de  la  série  de  Pickering.  '  La  raie  448 1 
du  magnésium  et  l'absence  du  triplet  b  donné  par  le 
même  élément  semblent  prouver  que  ces  étoiles  ont 
une  température  très  élevée.  Nous  donnons,  d'après 
Scheiner  et  Keeler,  les  principales  lignes  photogra- 
phiées dans  le  spectre  de  Rigel.  Les  raies  i  et  i9 
sont  les  plus  facilement  visibles  dans  les  étoiles  de  ce 
type. 

82.  Etoiles  du  type  le-  Théorie  de  Scheiner. 
—  On  crut  d'abord  que  les  spectres  des  étoiles  de  ce 
type  ne  présentaient  que  des  raies  brillantes  sans 
aucune  raie  noire.  Ce  n'est  qu'assez  récemment  que 
l'on  a  observé  et  surtout  photographié  les  raies  noires 
dans  le  spectre  de  ^  Lyre  et  de  y  Cassiopée ,  qui  sont 
les  plus  belles  étoiles  de  ce  groupe.  Lorsqu'un  spectre 
stellaire  présente  des  lignes  brillantes  sans  lignes 
noires  sur  un  fond  continu,  ce  fait  ne  peut  s'expliquer, 
si  l'on  se  base  seulement  sur  la  loi  de  Kirchhoff,  que 
par  une  température  plus  élevée  de  la  couche  gazeuse 
qui  entoure  l'étoile  par  rapport  à  celle  du  noyau.  Si  la 
température  était  la  même ,  aucune  ligne  ne  serait 
visible,  et  les  raies  noires  apparaîtraient  seulement 
quand  la  température  de  l'atmosphère  serait  plus  faible 
que  celle  du  noyau.  On  peut  donc  supposer  d'abord, 
pour  expliquer  l'apparence  du  type  I^,  que  l'atmos- 
phère gazeuse  est  portée  à  une  haute  température  ; 
mais,  comme  un  corps  chaud  est  toujours  plus  froid 
à  sa  surface,  on  est  obligé  d'admettre,  dans  ce  cas,  des 
conditions  particulières  et  dont  nous  n'avons  jamais 
observé  d'exemples.  On  doit  admettre,  par  exemple, 
une  chute  de  nombreuses  météorites  pénétrant  dans  les 
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couches  hautes  de  l'atmosphère  de  l'étoile  et  les  por- 
tant à  une  température  élevée  ;  mais,  avec  cette 
théorie,  on  s'expliquerait  mal  que  l'on  n'observe  que 
les  raies  de  l'hydrogène  brillantes  et  non  pas  aussi 
celles  des  différents  métaux  contenus  dans  les  météo- 
rites. 

Il  est  beaucoup  plus  simple  de  supposer  que  l'étoile 
est  entourée  d'une  atmosphère  gazeuse  très  étendue , 
mais  se  trouve  pourtant  située  à  une  assez  grande 
distance  de  nous  pour  que  cette  atmosphère,  dont  le 
diamètre  est  du  même  ordre  de  grandeur  que  celui  du 
noyau,  paraisse  aussi  réduite  à  un  point.  Dans  ce  cas, 
le  spectre  de  lignes  brillantes  de  la  partie  de  l'atmos- 
phère qui  se  projette  en  dehors  du  disque  de  l'étoile 
peut  être  plus  intense  que  le  spectre  d'absorption  à  raie& 
noires  donné  par  le  noyau,  et  les  lignes  brillantes 
peuvent  se  détacher  siu^  le  fond  continu.  Cette  explica- 
tion a  l'avantage  de  ne  supposer  aucune  condition 
physique  dont  nous  n'ayons  l'exemple  et  aussi  d'avoir 
reçu  un  commencement  de  vérification  expérimentale. 
Campbell  s.  observé,  en  effet,  dans  une  étoile  du  type  I^., 
que  les  lignes  brillantes  semblaient  plus  longues  que  la 
largeur  du  spectre  continu.  Nous  verrons  aussi  que 
Keeler  a  trouvé  que  les  lignes  brillantes  de  la  nébuleuse 
d'Orion  coïncident  avec  certaines  raies  noires  d'une 
étoile  du  Trapèze.  Cette  étoile,  si  elle  était  observée  à 
une  distance  telle  que  le  diamètre  de  la  nébuleuse  soit 
insensible,  donnerait  sans  doute  un  spectre  du  type  I^. 
Les  observations  des  Pléiades  montrent  aussi  que  les 
étoiles  sont  fréquemment  entourées  d'une  nébulosité 
étendue. 

Cette  seconde  explication  est  d'ailleurs  la  seule  pos- 
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sible  quand  il  existe,  dans  le  même  spectre,  des  raies 
brillantes  et  des  raies  noires.  En  effet,  il  est  difficile 
d'admettre,  dans  ce  cas,  mie  disposition  de  couches  de 
vapeurs  qui  permettrait  de  rendre  compte  de  ce  phéno 
mène.  Il  est  plus  naturel  d'admettre  que  l'étoile  jDOSsède 
une  atmosphère  mince ,  comparable  à  la  couche  renver- 
sante du  Soleil,  et  donnant  un  spectre  d'absorption  ;  au- 
dessus  se  trouverait  une  atmosphère  très  vaste,  semblable  à 
la  chromosphère,  mais  beaucoup  plus  étendue  et  dont  le 
spectre  de  lignes  brillantes  se  superposerait  au  premier. 
On  s'explique  aussi  facilement  que,  dans  les  étoiles  du 
type  le  et  aussi  dans  les  étoiles  à  spectre  anomal,  que 
nous  examinerons  tout  à  l'heure,  les  lignes  brillantes 
semblent  plus  étroites  que  les  lignes  sombres  sur  les- 
quelles elles  se  projettent  et  paraissent  en  conséquence 
bordées  de  noir.  La  lumière  du  noyau  doit  en  effet  tra- 
verser toutes  les  couches  de  l'atmosphère,  y  compris 
les  couches  les  plus  basses  ;  la  largeur  des  lignes  d'ab- 
sorption doit  donc  être  considérable.  La  lumière  du 
spectre  d'émission,  au  contraire,  contient  bien  des 
rayons  venant  des  couches  basses,  mais  en  petite  quan- 
tité ,  en  raison  du  peu  de  surface  apparente  de  ces 
couches.  Cette  lumière  se  compose  surtout  de  rayons 
venant  des  couches  extérieures  de  l'atmosphère,  qui 
sont  beaucoup  moins  denses,  et,  par  conséquent,  les 
lignes  brillantes  doivent  être  plus  étroites  que  les 
lignes  d'absorption. 

Cette  théorie  explique  aussi  les  différences  d'inten- 
sité des  raies  noires  dans  les  types  précédents.  Scheiner 
range,  d'après  cela,  les  étoiles  de  la  première  classe 
de  Yogel,  suivant  que  le  spectre  d'émission  est  plus 
ou    moins   intense   comparé    au  spectre  d'absorption. 
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I'''  Catégorie.  —  La  ha^iteur  de  l'atmosphère  est 
faible.  Les  lignes  d'absorption  noires  sont  seules 
visibles,  et  la  courbe  qui  représente  leur  intensité  pré- 
sente un  minimum  en  son  milieu.    Ce  minimum  est 

plus  ou  moins  accusé, 
suivant  que  la  diffé- 
rence de  température 
entre  le  noyau  et 
l'atmosphère  gazeuse 
est  plus  ou  moins 
grande.  Ces  étoiles 
correspondent  au  type 
I„  de  Yogel.  Leurs 
raies  sont  représen- 
tées par  les  courbes  i,  2,  3  de  la  figure  3-. 

'2'^  Catégorie.  —  La  hauteur  de  l'atmosphère  est  telle, 
que  les  lignes  d'émission  ont  à  peu  près  la  même 
intensité  que  le  fond  continu  du  spectre.  Les  lignes 
brillantes  étant  plus  étroites  que  les  lignes  noires,  la 
courbe  d'intensité  résultante  présentera  en  son  centre  un 
maximum  d'intensité  plus  ou  moins  accusé.  Voir  les 
courbes  4?  5,  de  la  figure  3 7. 

3"  Catégorie.  —  L'épaisseur  de  l'atmosphère  [est 
assez  grande  pour  que  l'éclat  des  lignes  brillantes  sur- 
passe l'intensité  du  fond  du  spectre.  On  aura  alors 
la  courbe  6  de  la  figure  S-j . 

Scheiner  a  trouvé  des  étoiles  pour  lesquelles  les 
courbes  d'intensité  des  raies  représentent  précisément  ces 
courbes  théoriques.  Ce  sont  les  suivantes  :. 

Courbe  1...     ^    draudc-Ourse.  Courbe  4...     i)  Grande-Ourse. 

Courbe  2...     a  Ophiucus.  Courbe  5...     ô  Orion. 

Courbe  3...     a   Gémeaux.  Courlie  6...      y  Cassiopéc. 
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83.  Spectre  de  3  Lyre.  —  On  trouve  dans  ce 
spectre  des  raies  brillantes  se  rapportant  à  l'hydrogène, 
à  l'hélium  et  à  des  éléments  inconnus  ;  il  y  a  aussi 
des  bandes  sombres  assez  larges  correspondant  aux 
lignes  de  l'hydrogène.  Vogel  puis  Gothard  attirèrent 
l'attention  sur  le  fait  que  les  lignes  brillantes  ont  une 
intensité  variable.  Ces  faits  furent  confirmés  par 
Pickering ,  qui  remarqua  de  plus  que  les  lignes  bril- 
lantes étaient  déplacées  périodiquement  par  rapport  aux 
lignes  sombres  plus  larges  sur  lesquelles  elles  se  super- 
posent, de  telle  sorte  que  les  lignes  de  l'hydrogène 
semblaient  présenter  une  partie  sombre  bordée  d'une 
ligne  brillante  tantôt  du  côté  le  plus  réfrangible,  tantôt 
du  côté  opposé.  De  plus,  les  raies  brillantes  parais- 
saient parfois  dédoublées.  Des  observations  analogues 
ont  été  faites  par  Belopolski  ;  il  trouva  notamment  que 
la  ligne  D3  était  quelquefois  double  et  qu'elle  dispa- 
raissait parfois  complètement.  Keeler  trouva  que  cette 
raie  était  toujours  visible  avec  la  grande  lunette  de 
l'observatoire  Lick  ;  mais  il  confirma  la  variation  de 
son  intensité.  Vogel,  Lockyer ,  étudièrent  aussi  ce 
spectre.  De  toutes  ces  observations,  il  résulte  que  le 
spectre  de  (i  Lyre  présente  des  variations  d'intensité, 
des  dédoublements  et  des  changements  périodiques  de 
position  des  lignes  brillantes  par  rapport  aux  lignes 
obscures.  Or  on  sait  que  ^  Lyre  est  une  étoile 
variable,  dont  l'éclat  présente  deux  valeurs  maxima 
égales  et  deux  valeurs  minima  inégales  dans  une 
période  de  treize  jours  environ.  Cette  variation  d'éclat, 
accompagnée  d'une  variation  de  même  période  dans 
l'apparence  du  spectre ,  amène  tout  naturellement  à 
penser  qu'il  s'agit  là  d'un  couple  formé  par  deux 
Spectroscopie  astronom.  11 
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LIGNES    NOIRES    U  ,    LIGNES    BRILLANTES    B 
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étoiles  ayant  des  spectres  différents  et  qui  s'éclipsent 
périodiquement  l'une  l'autre.  Si  l'on  ne  considère  que 
les  raies  sombres ,  le  spectre  de  ^  Lyre  semble  formé 
de  deux  spectres  superposés,  dont  l'un  serait  semblable 
à  celui  de  Rigel,  l'autre  à  celui  de  Bellatrix.  Le  spectre 
a  une  apparence  identique  quand  on  l'observe  à  la 
même  distance  du  minimum  principal. 

Belopolskl  compara  la  position  des  lignes  brillantes 
à  un  spectre  d'hydrogène  produit  par  un  tube  de 
Geissler.  Il  trouva  que ,  si  l'on  suppose  que  les  dépla- 
cements des  raies  sont  dus  au  mouvement  orbital 
d'une  des  composantes,  la  vitesse  radiale  de  cette 
composante  oscille  entre  +  60  kilomètres,  les  époques 
où  cette  vitesse  est  nulle  coïncidant  avec  le  moment  du 
minimiim  d'éclat.  Belopolski  obtint  ensuite  une  courbe 
de  vitesses  radiales  au  moyen  d'une  raie  obscure  cor- 
respondant à  la  seconde  étoile  et  détermina  ainsi  com- 
plètement les  éléments  de  l'orbite  de  ce  système  ^ 

L'étoile  P  du  Cygne  offre,  d'après  Keeler,  un  spectre 
analogue  à  celui  de  [îî  Lyre;  elle  est  identique  à 
l'étoile  temporaire  qui  apparut  en  1600  et  en  i659. 
A  ces  époques,  elle  atteignit  la  seconde  grandeur, 
tandis  qu'elle  ne  dépasse  pas  maintenant  la  cinquième. 
Elle   présente  les   raies  brillantes  G ,  D3 ,  F ,   Hy ,  etc. 

Y  Cassiopée  a  un  spectre  plus  simple,  mais  de  même 
nature  ;  il  comporte  certainement  des  lignes  noires  et 
des  lignes  brillantes,  et,  comme  pour  p  Lyre,  la  visi- 
bilité de  ces  dernières,  et  surtout  de  D3,  semble 
variable . 

Le  spectre  de  Pleïone  comprend  également  les  lignes 

^  Voir  Ch.  André,   Traité  d'astr.  stelL,  p.  282. 


364  SPECTRES   DES  ETOILES 

brillantes  de  l'hydrogène  C  et  F.  D'après  Miss  Maury, 
cette  dernière  est  brillante  sur  une  bande  noire. 

Les  principales  étoiles  du  type  I^  sont  :  o  et 
^  Persée,  ^  et  |j.  Centaure,  y  Ophiucus,  7:  Verseau, 
Il  Sagittaire ,  etc.  Leur  nombre  n'est  pas  considérable 
et  ne  dépasse  guère  une  cinquantaine. 

84-  Spectre  stellaire  anomaL  —  Pickering  et 
Campbell  ont  découvert,  dans  ces  dix  dernières  années, 
quelques  étoiles  qui  présentent  un  spectre  tout  à  fait 
extraordinaire  :  certaines  lignes  de  l'hydrogène  sont 
brillantes,  les  autres  noires. 

La  première  étoile  observée  fut  y  Argus,  pour 
laquelle  la  seule  ligne  brillante  de  l'hydrogène  est  Ha. 
Elle  fut  étudiée,  malgré  sa  faible  hauteur  au-dessus  de 
l'horizon,  à  l'observatoire  Lick.  Son  spectre  se  com- 
pose d'une  partie  continue,  particulièrement  intense 
dans  le  bleu  et  dans  le  violet,  de  lignes  noires  et  de 
quelques  lignes  brillantes,  dont  voici  les  longueurs 
d'onde  : 

A...  5470,  5i35,  5o2o,  494o,  4787,  4467,  433o,  4270. 

Pickering  a  aussi  observé  ce  spectre  à  l'observatoire 
d'Aréquipa  et  a  vérifié  photographiquement  que  les 
lignes  ultra-violettes  de  l'hydrogène  sont  noires,  tandis 
que  Ha  est  brillante.  En  dehors  de  cette  anomalie,  le 
spectre  de  y  Argus  se  rapporterait  plutôt  au  type  H^  qu'au 
type  le. 

Dans  la  plupart  des  étoiles  à  spectre  anomal ,  les 
deux  premières  lignes  de  l'hydrogène  Ha  et  Hp  sont 
brillantes,  et  les  autres  noires.  Dans  le  spectre  de  -/]  Tau- 
reau (Alcyone),  H»  est  seule  brillante  et  toutes  les 
autres  noires.  Dans  y  Argus,  H»  est  brillante;  11^  est 
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sombre,  mais  ses  deux  bords,  surtout  celui  du  coté 
rouge,  paraissent  être  un  peu  plus  brillants  que  le  spectre 
continu  adjacent  ;  les  autres  lignes  de  l'hydrogène  sont 
d'autant  plus  noires  que  l'on  avance  davantage  vers  la 
partie  la  plus  réfrangible  du  spectre,  v  Cassiopée, 
dont  nous  avons  examiné  le  spectre  à  propos  de  la 
classe  Ig,  doit  aussi  être  rangée,  depuis  les  observations 
photographiques,  parmi  les  étoiles  à  spectre  anomal  ; 
son  spectre  présente,  en  effet,  les  lignes  de  l'hydrogène 
brillantes  dans  la  partie  visuelle ,  mais  sombres  à  l'ex- 
trémité de  l'ultra- violet. 

L'existence  simultanée,  dans  un  spectre,  de  lignes 
brillantes  et  sombres  d'un  même  élément  semble  en 
contradiction  formelle  avec  la  loi  de  Kirchhoff.  Schei- 
ner  a  expliqué  ce  phénomène  au  moyen  de  la  même 
théorie ,  qui  rend  compte  de  l'existence  des  lignes 
brillantes  du  type  I^  et  des  apparences  diverses  des 
lignes  noires  du  type  I„.  Il  suppose  que  le  noyau  de 
l'étjoile  est  entouré  d'une  vaste  atmosphère  d'hydrogène, 
dont  les  parties  qui  se  projettent  en  dehors  du  noyau 
donnent  un  spectre  d'émission  se  superposant  dans  le 
spectroscope  au  spectre  d'absorption  de  l'étoile  elle- 
même.  Cette  atmosphère  est  naturellement  plus  froide 
à  sa  partie  extérieure  ;  or  les  lignes  de  l'hydrogène 
doivent  apparaître  successivement  dans  leur  ordre  de 
réfrangibilité  croissante  à  mesure  que  la  température 
augmente  ;  les  parties  extérieures  de  l'atmosphère  stel- 
laire  doivent  donc  donner  seulement  la  raie  H^ ,  les 
parties  plus  basses  Ha  et  Hp,  etc.  La  raie  H»,  produite 
par  toute  la  partie  de  l'atmosphère  extérieure  au 
noyau ,  est  donc  plus  intense  que  les  raies  suivantes 
données  par  une  partie  moins  large  de  l'atmosphère, 
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et  le  spectre  d'émission  doit  présenter  des  lignes  bril- 
lantes dont  l'intensité  décroît  du  rouge  au  violet.  Ces 
lignes,  se  superposant  aux  lignes  noires  du  spectre  du 
noyau,  pourront  donner  lieu  à  toutes  les  apparences 
observées  dans  les  étoiles  à  spectre  anomal.  Si  l'atmos- 
phère est  mince  ou  si  sa  température  est  peu  élevée, 
les  lignes  sombres  sont  seules  visibles,  et  l'on  a  les 
étoiles  du  type  I„.  Si  elle  est  plus  épaisse  ou  plus  bril- 
lante, la  ligne  Ha  devient  plus  claire  et  fmit  par  se 
détacher  sur  le  fond  continu  (Alcyone).  Si  l'atmos- 
phère augmente  encore,  on  verra  apparaître  Ha  et  Hp, 
comme  dans  la  plupart  des  étoiles  à  spectre  anomal, 
puis  les  lignes  suivantes,  comme  dans  le  spectre  de 
Y  Cassiopée.  Enfin,  si  l'atmosphère  est  assez  vaste  et 
si  sa  température  est  suffisamment  élevée,  toutes  les 
lignes  de  l'hydrogène  doivent  être  renversées  et  appa- 
raître brillantes,  comme  dans  les  étoiles  du  type  I^.  On 
voit  donc  que  les  étoiles  à  spectre  anomal  peuvent 
être  considérées  comme  la  transition  entre  les  étailes 
du  type  Iç  et  les  étoiles  du  type  I^. 

Nous  devons  faire  remarquer  ici  que,  si  les  grandes 
divisions  de  la  classification  de  Yogel  représentent 
probablement  l'ordre  des  étoiles  rangées  suivant  leur 
température  décroissante,  c'est-à-dire  suivant  leur 
développement  plus  ou  moins  avancé,  l'ordre  des  subdi- 
visions I„,  I^,  etc.,  ne  semble  pas  correspondre  à  cette 
succession.  11  est  probable,  au  contraire,  que  les 
étoiles  à  lignes  brillantes  du  type  I,,  et  les  étoiles  à 
hélium  sont  plus  jeunes  que  les  étoiles  du  type  I^,. 
On  place  même  souvent  maintenant  les  étoiles  de  Wolf 
J^ayet  (type  H,,)  avant  les  quatre  classes  de  la  classifi- 
cation de  Secchi. 
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85.   Type    lia»   Étoiles  du  type  solaire.   — 

Comme  nous  l'avons  dit,  les  spectres  de  ce  type  sont 
tous  semblables  et  identiques,  à  quelques  modifi- 
cations près,  à  celui  du  Soleil.  Il  y  a  donc  peu  de 
choses  à  dire  sur  ces  étoiles.  Leur  constitution  phy- 
sique doit  être  la  même  que  celle  du  Soleil. 

Le  spectre  de  a  Cocher  a  été  étudié  par  Haggins 
d'abord  visuellement,  en  i863,  puis  photographique- 
ment.  en  1880.  Vogel  l'a  observé  en  187 1;  Scheiner 
mesura  la  position  de  290  raies  comprises  entre  a  4 124 
et  X  4668  et  les  compara  aux  lignes  du  spectre  solaire 
données  par  le  même  instrument.  Il  montra  ainsi  que; 
les  deux  spectres  coïncident  ligne  pour  ligne  et  même 
que  les  intensités  relatives  des  raies  sont  presque  les 
mêmes  dans  les  deux  cas. 

Le  spectre  de   oc  Taureau  a  été   étudié  d'abord  par 


Fig.  38.  —  Spectre  photographique  d'Arcturus. 

Vogel  et  par  Huggins.  Ce  spectre  est  aussi  semblable 
à  celui  du  Soleil,  mais  présente  quelques  différences 
dans  l'intensité  relative  des  groupes  de  raies. 

Dans  le  type  II  a  se  trouvent  des  étoiles  dont  le 
spectre  diffère  un  peu  du  spectre  solaire  par  le  renfor- 
cement et  l'élargissement  des  raies,  qui  semblent  ainsi 
avoir  une  tendance  à  former  des  bandes  plus  ou  moins 
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larges.  Ces  modifications,  qui.  correspondent  sans 
doute  au  développement  progressif  de  l'étoile,  forment 
la  transition  avec  le  type  III  a.  On  peut  ainsi  ranger 
ces  étoiles  dans  l'ordre  suivant:  a  Cocher,  a  Bouvier, 
a  Taureau  et  enfin  a  Grande -Ourse,  qui  marque  la 
dernière  période ,  mais  qui  doit  être  encore  rangée 
dans  le  type  lia,  parce  qu'elle  ne  présente  pas  encore 
les  bandes  caractéristiques  des  types  suivants. 

86.  Type  II h»  Étoiles  de  Wolf-Rayet.  —  Les 
étoiles  qui  composent  ce  groupe  sont  des  plus 
intéressantes.  On  supposait  autrefois  que  leur  spectre 
était  identique  à  celui  des  étoiles  nouvelles.  Aujour- 
d'hui que  l'on  connaît  mieux  ces  derniers  astres,  on 
admet  que  cette  ressemblance  est  plus  apparente  que 
réelle;  aussi  examinerons -nous  à  part  le  spectre  des 
étoiles  nouvelles. 

Wolf  et  Rayet  découvrirent,  en  1867,  dans  la  cons- 
tellation du  Cygne,  trois  petites  étoiles  dont  le  spectre 
comprenait  à  la  fois  des  lignes  brillantes  et  des  lignes 
sombres.  Ils  ne  purent  identifier  aucune  des  lignes 
brillantes  avec  les  lignes  connues  du  spectre  solaire. 
Les  spectres  de  ces  trois  étoiles  se  ressemblent  beau- 
coup, bien  qu'ils  ne  soient  pas  identiques,  et  comme 
elles  ont  été  découvertes  dans  un  espace  de  i*"  carré, 
on  considéra  comme  probable  qu'un  rapport  physique 
devait  exister  entre  ces  trois  astres. 

Aujourd'hui  on  connaît  environ  cinquante -cinq 
étoiles  de  ce  type,  qui  sont  toutes  faibles,  si  l'on  met 
de  côté  Y  du  Navire.  Les  étoiles  les  plus  brillantes  de 
ce  type  sont:  A.  G.  C.  i4684,  178/10,  227^8,  228^3 
et  28072,  dont  les  grandeurs  sont  comprises  entre  6  et  7. 
Pickering  a  donné  un  tableau  des  latitudes  et  des  Ion- 
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gitudes  galactiques  de  ces  étoiles.  Il  est  remarquable, 
en  effet,  que  toutes  ces  étoiles  soient  situées  dans  la 
Voie  lactée  ou  à  une  très  petite  distance  de  celle-ci. 


fteoMîUJyfia 


Fig.  39.  —  Étoiles  de  Wolf-Rayet. 


Secchi  observa  le  spectre  des  trois  étoiles  de  Wolf- 
Rayet  et  les  rangea  dans  son  quatrième  type,  tandis 
que  Pickering  proposait  d'en  faire  une  cinquième 
classe,  qui  aurait  contenu  en  même  temps  les  nébu- 
leuses planétaires.  Yogel   fît  une   étude    très   détaillée 
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de  ces  spectres  (fig.  39).  Copeland,  en  i884,  donna 
les  valeurs  suivantes  pour  les  longueurs  d'onde  des 
principales  lignes  de  ces  étoiles  : 

W.R.  I  ))  ))  54 12 
W.R.  2  5824  5689  54io 
W.R.  3  58io  5704    » 

Les  photographies  de  Pickering  montrèrent,  en  plus, 
les  lignes  hrillantes  de  l'hydrogène:  a  434 i,  4 102, 
3970  et  3889,  et  un  certain  nombre  d'autres  lignes 
brillantes.  Dans  ces  étoiles  on  trouve  plutôt  les  raies 
de  la  deuxième  série  secondaire  de  l'hydrogène,  qui 
sont  caractéristiques  de  ce  type. 

Les  spectres  de  toutes  les  étoiles  de  la  classe  IIô 
qui  ont  une  déclinaison  assez  grande,  ont  été  observés 
à  la  grande  lunette  de  l'observatoire  Lick,  et  leurs  lon- 
gueurs d'onde  ont  été  mesurées  par  Campbell,  dans  la 
partie  visuelle,  en  i892.  GampbeU  fit  ensuite  des  pho- 
tographies de  ces  spectres  et  trouva  un  grand  nombre 
de  nouvelles  lignes  brillantes,  parmi  lescpielles  nous 
citerons  : 

A  4626,  4541.  4509,  448o,  4473,  44^2,  4389,  4369, 
4341,  43i8,  4273,  4228,  4200,  4io2,  4o63. 

Il  détermina  aussi  les  courbes  d'intensité  pour  trois 
de  ces  étoiles.  JNous  donnons  la  reproduction  d'une  de 
ces  courbes  (fig.  4o),  qui  correspond  bien,  comme  on 
voit,  avec  les  dessins  de  Yogel, 

L'origine  de  la  plupart  des  lignes  des  étoiles  de  ce 
type  est  inconnue.  Pourtant  on  a  pu  identifier,  outre 
les  lignes  de  l'hydrogène,  quelques-unes  des  lignes  de 
l'hélium   et  du  magnésium.    L'existence  du  fer  dans 
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l'atmosphère  de  ces  étoiles  est  aussi  très  vraisemblable, 
car  on  a  trouvé  plusieurs  coïncidences  avec  les  lignes 
du  fer,  et  précisément  avec  celles  qui  sont  le  plus 
visibles  dans  le  spectre  de  la  chromospbère.  D'après 
Lockyer,  la  bande  brillante  situé*  dans  le  bleu  serait  due 
au  carbone.  La  présence  des  lignes  de  l'hycbogène  et 
de  l'hélium  amène  à  comparer  ces  spectres  à  ceux  des 
nébuleuses  ;  Campbell  a  observé  dans  la  nébuleuse 
N.G.C  7027    une   ligne    dont   la  longueur   d'onde  est 
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54i2,  et,  dans  trois  autres  nébuleuses,  une  autre  ligne 
4687  qui  est  peut-être  la  première  raie  de  la  série 
principale  de  l'hydrogène.  Il  est  probable  que  ces 
lignes  sont  les  mêmes  que  celles  qui  sont  présentes  dans 
presque  toutes  les  étoiles  de  la  classe  11^.  On  trouve 
aussi  dans  les  nébuleuses  deux  raies  4280  et  4067,  qui 
coïncident  peut-être  avec  les  raies  4228  et  4o63  de  ce 
type.  Pourtant  les  deux  principales  lignes  des  nébu- 
leuses ne  se  trouvent  pas  dans  ces  étoiles. 

L'explication  de  l'apparence  des  spectres  de  ce  type 
pourrait  être  simplifiée  s'il  était  possible  d'y  voir  la 
superposition  de  deux  spectres  donnés  par  deux  corps 
différents,  comme  cela  a  lieu  pour  3  Lyre;  mais, 
dans  ce  cas,  les  vitesses  radiales  des  composantes 
devraient  amener  des  déplacements  périodiques  de 
raies,  si  l'on  met  de  côté  l'hypothèse  tout  à  fait  invrai- 
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semblable  d'une  coïncidence  optique  des  deux  étoiles. 
Il  pourrait  se  faire ,  toutefois ,  que  le  mouvement  soit 
assez  lent  pour  que  les  déplacements  de  raies  soient 
très  faibles  et  aient  une  très  longue  période.  On  peut 
expliquer  plutôt  l'apparence  de  ces  s^^ectres,  comme 
pour  tous  les  spectres  à  lignes  brillantes,  par  la  théorie 
de  Scheiner  que  nous  avons  vue  plus  haut. 

Nous  devons  faire  remarquer  que  la  distinction  entre 
les  étoiles  à  raies  brillantes  et  celles  qui  n'offrent  que 
des  raies  sombres  n'est  pas  absolument  nette,  en  ce  sens 
qu'on  ne  sait  pas   si    l'absence    de  raies  brillantes   ou 
doublement  renversées   n'est  pas   due  seulement   à  la 
faiblesse  des  spectres  stellaires ,  qui  ne  permet  pas  de 
se  servir  d'une  dispersion  suffisante.    Si  l'on  pouvait 
employer   des    instruments    puissants,    on   apercevrait 
peut-être  dans  les  spectres  de  certaines  étoiles  à  raies 
sombres  des  raies  brillantes  ou  des  lignes  brillantes  au 
milieu  des  raies  sombres.  On  est  naturellement  amené 
à  le   penser,    si   l'on   considère   l'exemple    du    Soleil. 
Observé  avec  un  spectroscope  assez  faible,  le  Soleil  fait 
évidemment  partie  de  la  classe  des  étoiles  sans  raies 
brillantes;  mais,   si   l'on  examine  son  spectre  moyen 
avec  un  spectrographe  très  puissant,   comme   l'a  fait 
M.    Deslandres ,    on    aperçoit,    au    milieu    des    lignes 
soudures  II  et  Iv,   les  composantes  brillantes  II2  et  M^, 
comme  on  pouvait  le  prévoir,  puisque  ces  raies  bril- 
lantes sont  visibles  sur  tout  le  disque.   Le   Soleil  est 
donc  une  étoile  à    lignes  brillantes,  bien  que  celles-ci 
soient  très  faibles.  A  ptus  forte  raison,    il  doit  exister 
un  grand  nombre   d'étoiles  jaunes   qui  présentent   le 
-  même  phénomène ,   que   l'on  ne  peut   pas   mettre   en 
évidence  à  cause  de  leur  éclat  beaucoup  trop  faible. 
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Nous  pouvons  ajouter  que  la  quantité  de  facules  visibles 
sur  le  Soleil  variant  périodiquement,  la  visibilité  des 
raies  brillantes  Hg  et  R,  dans  le  spectre  moyen  du 
Soleil  doit  aussi  être  variable.  L'éclat  du  Soleil  change 
d'ailleurs ,  sans  doute ,  avec  le  nombre  périodiquement 
variable  de  taches  et  de  facules,  de  telle  sorte  que  le 
Soleil  peut  aussi  être  considéré  comme  une  étoile 
variable . 

87.  Étoiles  du  type  Illa.  —  Spectre  de 
l'oxyde  de  titane.  —  Ce  groupe  contient  beaucoup 
de  variables  à  longue  période.  Les  lignes  du  spectre  sont 
plus  fortes  et  plus  larges  que  dans  le  type  !!«,  de  telle 
sorte  qu'elles  forment  des  bandes  qui  coïncident  avec 
celles  du  spectre  solaire  observé  avec  une  faible  disper- 
sion, mais  sont  plus  intenses.  De  plus,  il  y  a  de  véritables 
bandes  d'absorption  très  noires,  qui  se  superposent  au 
spectre  à  raies  fines  et  font  disparaître  complètement, 
par  endroits,  le  spectre  continu. 

La  présence  de  ces  bandes  d'absorption,  qui  sont 
terminées  nettement  du  côté  du  violet  et  dégradées  du 
côté  du  rouge,  est  caractéristique  des  spectres  des 
combinaisons  chimiques,  et  ce  fait  prouve  qu'à  une 
certaine  hauteur,  tout  au  moins,  l'atmosphère  de  ces 
étoiles  a  une  température  assez  basse  pour  que  des  com- 
binaisons puissent  s'effectuer  et  se  maintenir. 

Les  longueurs  d'onde  de  ces  bandes,  que  l'on  retrouve 
dans  toutes  les  étoiles  de  ce  type,  ont  été  déterminées 
d'abord  visuellement  par  Vogel,  Diiner  et  Maunder. 
Bételgeuse ,  la  plus  belle  étoile  de  ce  type ,  en  comprend 
10  très  nettement  visibles;  a  Hercule  et  (^  Pégase  en 
montrent  presque  autant;  p  Persée,  R  Lion,  a  Scor- 
pion en  montrent  nettement  5  ou  6. 
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Les  nombreuses  lignes  noires  du  spectre  de  Bétel- 
geuse  ont  été  étudiées  par  Haggins,  qui  en  mesura  78, 
puis  par  Vogel,  qui  en  observa  87,  et  enfin  par  Daner. 
Scheùier  détermina  par  la  photog-raphie  la  position  de 
i69   raies  entre  X4295  et  X  4^25.   Ce   spectre,  com- 
paré à  celui  du   Soleil ,  offre  une  grande  ressemblance 
en  ce  qui  concerne  les  lignes  des  vapeurs  métalliques. 
La  principale   différence  consiste   dans  le   fait  que  les 
lignes  de  Bételgeuse   sont  plus   fortes,   plus  larges  et 
plus  diffuses.   Scheiner   observa  également  que  beau- 
coup des  plus  fortes  lignes  du  spectre  de  l'étoile  ont  un 
de  leurs  bords  nébuleux  ou  diffus,   ce  qui  leur  donne 
l'apparence,  en  miniature,  d'une  bande  dégradée  d'un 
côté  et  nette  de  l'autre  ;  le  côté  nébuleux  n'est  d'ailleurs 
pas  le  même  pour  toutes  ces  lignes.  Il  est  impossible 
de  dire  si  ce  fait  est  du  à  une  apparence  particulière 
de  la  ligne  elle-même  ou  à  une  bande  semblable,  par 
exemple,  à  celle  des  bydrocarbures,  et  que  l'on  pourrait 
résoudre  en  lignes  fines  avec  une  dispersion  suffisante. 
Scheiner   remarqua  qu'une    pareille   dissymétrie    dans 
l'apparence  des  raies  a  été  observée  par    Yogel  dans 
certaines   raies    des    taches    solaires,   et    il  y    vit   une 
indication  que,  dans  un  cas  comme  dans  l'autre,   ce 
phénomène  se  réduit  à  la  même  cause,  c'est-à-dire  à  la 
température  plus  basse  des  vapeurs  métalliques.    Plus 
récemment  Slebbins  a  mesuré  par  la  photographie  la 
position  d'un  grand  nombre  de  raies  des  spectres  du 
type  III^. 

L'origine  des  bandes  d'absorption  était  restée  incon- 
nue jusqu'à  ces  dernières  années;  mais  Fowler  Si  mon- 
tré que,  dans  certaines  conditions,  le  spectre  du  titane 
présente    des    bandes   dégradées    qui    coïncident    avec 
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celles  des  étoiles  du  type  Ilïa.  Nous  donnons  la  com- 
paraison des  longueurs  d'onde  trouvées  visuellement 
par  Yogel  et  par  Duner  pour  a  Orion  (Bételgeuse)  et 
pour  oc  Hercule,  et  des  valeurs  obtenues  photographi- 
quement  par  Stebbins  avec  les  positions  des  bandes  du 
titane. 
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Ces  bandes  paraissent  se  rapporter  à  l'oxyde  de 
titane,  car  elles  apparaissent  surtout  lorsqu'on  volati- 
lise ce  corps  dans  l'arc  électrique.  On  les  obtient  aussi 
au  moyen  du  chlorure  de  titane  et  de  l'étincelle  élec- 
trique. Il  se  peut  aussi  que  ces  bandes  correspondent 
à  un  spectre  du  titane  seul  à  basse  température. 

Haie  a  montré  que  les  mêmes  bandes  se  retrouvent 
dans  le  spectre  des  taches  solaires  ;  ce  fait  a  été  confirmé 
par  Corde.  Haie  et  Adams  ont  comparé  le  spectre  pho- 
tographique de  Bételgeuse  au  spectre  des  taches  observé 
par  Mitchell;  ils  ont  trouvé,  dans  un  cas  comme  dans 
l'autre,  de  nombreuses  lignes  et  bandes  élargies  ou 
renforcées  par  rapport  à  celles  du  spectre  solaire.  La 
similitude   du   spectre  des   étoiles   du  type  III„  et  du 
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spectre  des  taches,  qui  avait  déjà  frappé  Secchi,  semble 
donc  se  confirmer  de  plus  en  plus,  et  il  est  à  peine 
utile  de  noter  l'intérêt  de  cette  constatation  pour 
l'établissement  des  théories  cosmogoniques. 

Depuis  longtemps  la  présence  de  taches  sur  les 
étoiles  du  type  III„  avait  été  invoquée  pour  expliquer 
leur  variabilité.  On  supposa  d'abord  que  ces  étoiles 
présentaient  des  taches  analogues  aux  taches  solaires, 
mais  beaucoup  plus  grandes  par  rapport  à  leur  sur- 
face, et  que  ces  taches  étaient  plus  nombreuses  dans 
une  hémisphère  que  dans  l'autre.  Dans  ces  conditions, 
l'éclat  de  l'astre  doit  varier  et  avoir  une  période  égale 
au  temps  de  sa  rotation.  Cette  théorie  permet  d'expli- 
quer les  changements  périodiques  d'intensité  et  aussi 
toutes  les  petites  variations  accidentelles  qui  peuvent  se 
présenter,  car  les  taches  sont  toujours  variables  en 
position  et  en  grandeur.  Pourtant  on  s'expliquerait  mal 
ainsi  la  durée  très  longue  de  rotation  qu'il  faudrait 
supposer  pour  certaines  étoiles;  de  plus,  cette  explica- 
tion semble  contredite  par  le  fait  que  des  lignes  bril- 
lantes apparaissent  dans  le  spectre  des  étoiles  variables 
au  moment  du  maximum  d'éclat,  et  non  du  mini- 
mum, comme  on  pourrait  le  supposer  si  ces  minima 
étaient  dus  à  des  taches,  puisque  sur  les  taches  on 
observe  généralement  des  lignes  brillantes.  Aujourd'hui 
on  admet  plutôt  une  théorie  exactement  inverse.  Les 
variations  d'éclat  ne  seraient  pas  dues  à  la  rotation  de 
l'astre,  mais  au  nombre  de  ses  taches,  qui  doit  varier 
périodiquement  comme  pour  le  Soleil.  Le  maximum 
d'intensité  correspondrait  aux  époques  de  maximum  de 
taches  contrairement  à  la  théorie  précédente,  parce 
qu'il  semble  que  Je  rayonnement  solaire  est  plus  intense 
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à  ce  moments  On  a  vu  une  preuve  de  cette  théorie 
dans  le  fait  que  les  courbes  de  fréquence  des  taches 
pour  le  Soleil  et  celle  des  changements  d'éclat  des 
étoiles  variables  ont  une  même  allure,  la  période  de 
croissance  étant  plus  courte  que  la  période  de  dimi- 
nution. 

88.  Spectre  de  Mira-Ceti.  ■ —  Ce  spectre  contient 
les  bandes  caractéristiques  du  type  III«,  comme  les 
étoiles  variables  à  longue  période  ;  mais  de  plus  il  ren- 
ferme des  raies  brillantes. 

En  1887,  Picherincj  photographia  le  spectre  de 
Mira-Ceti  au  moyen  d'un  prisme  objectif  et  découvrit 
un  certain  nombre  de  raies  brillantes  de  l'hydrogène. 
Ce  fait  fut  confirmé  par  Maiinder  et  £'5/)//z.  Pickering 
trouva  que  le  spectre  de  Mira  ne  changeait  pas  beau- 
coup pendant  les  variations  d'éclat  de  l'étoile,  mais 
que  les  lignes  brillantes  devaient  probablement  dispa- 
raître au  moment  du  minimum.  Stebbins ,  observant 
à  la  grande  lunette  de  l'observatoire  Lick ,  arriva  à  la 
même  conclusion  et  montra  que  les  raies  brillantes 
disparaissent  à  mesure  que  l'éclat  diminue.  Au  dernier 
maximum,  en  1906,  des  photographies,  montrant 
nettement  le  renforcement  des  lignes  brillantes,  ont 
été  obtenues  notamment  par  Lowell. 

Parmi  les  lignes  brillantes,  les  lignes  Hy,  Hg,  H^;  de 
l'hydrogène  sont  particulièrement  intenses.  Hp  est 
faible  et  H^  n'a  pas  été  vue  jusqu'à  présent.  La  raie 
He  n'a  pas  éJté  vue  par  la  plupart  des  observateurs  ;  on 
l'a  trouvée  pourtant,  mais  excessivement  faible,  à 
l'observatoire  Lick.  Miss  Clerke  a  expliqué  cette  ano- 

1  TuR>ER,  M.  N.,  LXVII,  1907,  p.  332. 
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malie  par  l'absorption  d'une  couche  de  calcium ,  qui 
donne  une  ligne  forte  tombant  précisément  au  même 
endroit  du  spectre.  Il  faut  remarquer,  de  plus,  que  la 
raie  Hy  apparut  parfois  dissymétrique  et  même  triple 
à  certaines  époques  (Campbell  i898,  Sidgreaves  i9o6)  et 
que  ce  phénomène  a  été  attribué  à  l'effet  Zeeman  (§  26). 

Le  spectre  de  Mira  comprend  aussi  des  lignes  noires, 
dont  six  ont  pu  être  identifiées  au  calcium,  qui  donne 
des  raies  larges  et  fortes,  1 1  au  fer,  9  au  chrome  et 
II  au  vanadium.  La  présence  du  strontium,  du  titane 
et  du  manganèse  reste  douteuse. 

Le  spectre  de  Mira  offre  la  particularité  que  les  lignes 
brillantes  donnent  une  vitesse  radiale  de  -\-  ^o^,  tandis 
que  les  lignes  sombres  donnent  une  vitesse  sensible- 
ment différente  -|-  66^.  Cette  différence  n'indique  pas 
l'existence  de  deux  corps  se  mouvant  avec  des  vitesses 
différentes,  car  la  différence  est  constante  pendant  toute 
la  période.  L'hypothèse  d'une  éclipse  par  un  satellite, 
comme  dans  le  cas  de  (^  Lyre,  ne  semble  donc  pas 
devoir  être  envisagée  pour  Mira-Ceti.  Nous  retrouverons 
cette  particularité  à  propos  des  étoiles  nouvelles. 

L'étoile  U  Orion,  dont  nous  reparlerons  plus  loin 
comme  étoile  nouvelle,  R  Cygne,  R  Lion,  R  Hydre, 
7  Cygne,  ont  des  spectres  analogues,  comme  l'ont 
montré  les  observations  de  Copeland,  Espin,  Becker, 
Plckering.  Ce  dernier  observateur  découvrit,  par  la 
suite,  un  grand  nombre  d'étoiles  variables  de  ce  type- 
La  présence  de  lignes  brillantes  rend  le  spectre  de 
Mira-Ceti  assez  diflerent  de  celui  des  autres  étoiles  du 
type  III„;  aussi  sépare-t-on  souvent  ce  type  en  deux 
subdivisions.  Ce  sont  les  classes  IV  et  Yt  données  par 
Cornu. 
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89    Type  lllh'  —  Étoiles  carbonées.  —  Le 

spectre  des  étoiles  de  ce  type  contient  des  lignes  fines 
de  vapeurs  métalliques  ;  mais  la  faiblesse  de  leur  éclat 
permet  à  peine  d'en  distinguer  visuellement  quelques 
groupes,  notamment  les  raies  D  et  E  et  un  certain 
nombre  de  lignes  que  l'on  ne  peut  identifier  a^ec  celles 
du  spectre  solaire.  Les  observations  anciennes,  effec- 
tuées notamment  par  Vogel  et  par  Diiner,  portent  donc 
surtout  sur  les  bandes  d'absorption,  qui  sont  remar- 
quables par  le  fait  qu'on  a  pu  les  identifier  facilement 
avec  les  bandes  d'ime  combinaison  cbimique  connue, 
celle  de  l'hydrogène  et  du  carbone.  Toutes  les  étoiles  de 
ce  type  présentent  les  mêmes  bandes  avec  une  intensité 
relative  assez  constante.  La  moyenne  des  longueurs 
d*onde  obtenue  par  Vogel  et  par  Duner  pour  les  bandes 
des  étoiles  5i,    78,    i32,    102,   278,   Schjellerup,   19 
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Poissons  et  B  D  45oo  -f-  34 ,  montre  une  identité  évi- 
dente avec  le  spectre  des  hydrocarbures.  D'après  les 
observations  de  Haie,  les  bandes  se  résolvent  en  par- 


380 


SPECTRES   DES   ETOILES 


ties  séparées  qui  correspondent  très  exactement  aux 
lignes  des  hydrocarbures  et  du  cyanogène.  Nous  don- 
nons la  comparaison  des  longueurs  d'onde  du  spectre 
des  étoiles  du  type  III^  déterminées  par  Vogel  et  Duner, 
avec  le  spectre  des  hydrocarbures  et  le  dessin  de  ce 
type  de  spectre  par  Yogel  (fig.  4i). 


Fig.  41.  —  Specti'e  visuel  du  type  lllb. 


Haie,  observant  avec  la  lunette  de  lio  pouces  de 
l'observatoire  Yerkes,  est  parvenu  à  johotographier 
3o7  lignes  noires,  qui  ont  montré  la  présence  de  l'hydro- 
gène, du  calcium,  qui  donne  des  lignes  nombreuses 
et  fortes;  du  fer,  qui  présente  quelques  lignes  faibles; 
du  chrome,  du  magnésium,  du  titane,  du  vanadium, 
etc.  La  raie  4227  du  calcium  est  très  marquée,  et, 
comme  elle  est  aussi  forte  dans  l'arc  électrique,  on  en 
conclut  que  la  température  de  ces  étoiles  est  assez 
basse.  Les  lignes  sombres  coïncident  généralement  avec 
celles  du  spectre  solaire;  mais,  de  même  que  les  lignes 
du  type  Ill„,  elles  se  ra})prochent  plutôt,  comme  appa- 
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rence  et  comme  intensité,  de  celles  du  spectre  des  taches. 
Pourtant,  d'après  Mitchell,  la  ressemblance  des  spectres 
des  types  III^  et  III^  avec  celui  des  taches  est  encore 
douteuse,  en  raison  de  la  faible  dispersion,  qui  ne 
permet  pas  une  identification  exacte  des  lignes. 

Le  fait  saillant  obtenu  par  Haie  est  l'observation 
d'un  grand  nombre  de  lignes  brillantes.  L'existence  de 
ces  lignes,  annoncée  par  Secchi,  avait  été  niée  par  \ogel 
et  par  Duner,  qui  pensaient  que  les  lignes  brillantes 
n'étaient,  en  réalité,  qu'une  partie  du  spectre  continu 
dépourvue  de  lignes  d'absorption.  Dans  ce  cas,  on  doit 
pouvoir  reconnaître  la  véritable  nature  des  lignes  bril- 
lantes en  cherchant  si  elles  deviennent  moins  marquées 
avec  une  dispersion  suffisante.  Or,  d'après  Haie,  elles 
sont  d'autant  plus  visibles  que  la  dispersion  est  plus 
grande.  Keeler  a  confirmé  l'existence  des  lignes  bril- 
lantes au  moyen  de  la  grande  lunette  de  l'observatoire 
Lick.  Pourtant,  d'après  Scheiner,  il  est  probable  que 
leur  nombre  n'est  pas  très  considérable  et  que,  pour 
beaucoup  d'entre  elles,  il  s'agit,  comme  le  pensait 
Yogel,  de  parties  brillantes  du  spectre  continu. 

9o.  Classification  de  Pickering.  —  Cette  clas- 
sification est  basée  sur  les  photographies  de  spectres  qui 
forment  le  catalogue  connu  sous  le  nom  de  The  Dra- 
per Catalogue  of  stellar  spectra  ;  elle  comprend  i6  classes, 
qui  sont  désignées  par  les  lettres  de  l'alphabet  et 
peuvent  être  séparées  en  groupes  correspondant  aux 
quatre  classes  de  Secchi. 

A.  En  dehors  des  lignes  de  l'hydrogène,  on  ne  voit 
que  la  ligne  K  du  calcium. 

B .  On  aperçoit  quelques  autres  lignes  dites  Orion  Lines. 
G.  Hy  et  Hg  paraissent  doubles,  peut-être,  le  plus 
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souvent ,    par    suite   d'une    mauvaise    mise    au    foyer. 

D.  Le  spectre  présente  des  lignes  brillantes  (ces 
quatre  classes  se  rapportent  au  type  I  de  Secchi). 

E.  On  ne  voit  pas  d'autres  lignes  que  H.  F  et  K. 

F.  D'autres  lignes  de  l'hydrogène  sont  encore  pré- 
sentes; H  et  K  sont  fortes. 

G.  Les  lignes  sont  encore  plus  nombreuses.  Type  II 
de  Secchi. 

H.  L'intensité  du  spectre  continu  est  plus  forte  du 
côté  rouge  (Limite  du  spectre  vers  43 1). 

I.  Le  même  spectre,  mais  avec,  de  plus  nombreuses 
lignes  sombres. 

K.  Les  parties  du  spectre  continu  situées  entre  les 
bandes  sombres  paraissent  des  lignes  brillantes. 

L.  Autre  apparence  du  type  K  (ces  sept  classes  se 
rapportent  au  type  II  de  Secchi). 

M.  Spectre  du  type  III  de  Secchi,  Illa  de  Yogel. 

N.  Spectre  du  type  IV  de  Secchi,  Illyj  de  Vogel. 

O.  Spectre  présentant  des  lignes  brillantes,  Iljb  de 
Vogel. 

Enfin  Pickering  range  dans  un  type  P  les  spectres 
des  nébuleuses  planétaires. 

9i.  Classifications  de  Miss  Maury  et  de  Miss 
Cannons  —  La  première  classification  est  basée  sur  les 
données  du  second  catalogue  de  l'observatoire  de  Har- 
vard, intitulé  Spectraof  Dri(jhl  Stars,  et  comprend  vingt- 
deux  groupes.  Les  cinq  premiers  contiennent  les  étoiles 
qui  présentent  les  lignes  de  l'héhum  ;  les  six  suivants  se 
rapportent  au  premier  type  de  Secchi  ;  les  groupes  de 
douze  à  seize,  au  type  II  de  Secchi  ;  ceux  de  dix  sept  à 
vingt,  au  type  III;  le  groupe  vingt  et  un,  au  type  IV, 
et   le  dernier    aux   nébuleuses   planétaires.    De   plus, 
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chaque  groupe  peut  être  subdivisé  au  moyen  des  lettres 
a,  b,  c,  suivant  que  toutes  les  lignes,  à  l'exception  du 
calcium  et  de  l'hydrogène,  sont  fines,  ou  que  toutes 
les  lignes  sont  larges  et  estompées,  ou  encore  que  les 
lignes  de  l'hydrogène  sont  fines,  tandis  que  celles  du 
calcium  sont  plus  fortes.  Les  transitions  entre  ces  diffé- 
rentes subdivisions  peuvent  encore  être  désignées  par 
les  lettres  ab  ou  ac,  de  telle  sorte  que  la  classification 
de  Miss  Maury  contient  cent  dix  subdivisions. 

En  1901,  l'observatoire  de  Harvard  a  fait  paraître 
un  troisième  catalogue  :  Spectra  of  Bright  Southern 
Stars.  Dans  ce  catalogue.  Miss  Cannon  désigne  les 
étoiles  intermédiaires  entre  les  types  du  Draper  Cata- 
logue par  un  chiffre  valant  de  i  à  9,  suivant  qu'elles 
sont  plus  ou  moins  rapprochées  de  ces  types. 

Enfin  nous  devons  mentionner  la  classification  de 
Lockyer,  qui  est  formée  à  peu  près  des  mêmes  types 
que  celle  de  Yogel,  mais  rangés  dans  un  autre  ordre, 
de  telle  sorte  que  les  types  I,  II,  III,  lY,  Y,  YI  de 
Lockyer  correspondent  à  peu  près  aux  types  I  et  II, 
llla,  Ha?  la»  ^K^  HI^  dc  Yogel .  L'ordre  adopté  par 
Lockyer  est  celui  qui  représente ,  d'après  la  théorie 
de  l'Evolution  inorganique,  les  transformations  suc- 
cessives d'une  même  étoile.  M.  de  Gramoni  (Annuaire 
du  Bureau  des  Longitudes  1909)  a  donné  un  tableau 
indiquant  les  correspondances  de  ces  diverses  classifi- 
cations et  les  étoiles  types  de   chaque  groupe. 

92.  Classification  naturelle.  —  On  voit  qu'il 
existe  une  grande  confusion  dans  la  classification  des 
étoiles,  et  ce  fait  est  regrettable,  car  il  ne  faudrait  pas 
que  le  système  adopté  représente  seulement  une  con- 
ception particulière  sur  l'évolution   des  étoiles,    mais 
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qu'il  permette  aux  observateurs  de  tous  les  pays  de 
désigner  par  un  même  nom  les  différents  types  spec- 
traux. 

Le  défaut  de  toutes  les  classifications  précédentes 
consiste  peut-être  dans  l'emploi  exclusif  de  chiffres 
ou  de  lettres.  Il  en  résulte  que  les  savants,  n'étant  pas 
d'accord  sur  l'ordre  à  attribuer  aux  différents  types  de 
spectres,  les  désignent  par  des  chiffres  qui  varient  com- 
jplètement  d'un  système  à  l'autre.  De  plus,  l'emploi 
exclusif  de  chiffres  enlève  à  la  classification  son  carac- 
tère de  moyen  mnémotechnique. 

Sans  doute,  il  est  indispensable  d'employer  des  chiffres 
pour  définir  rigoureusement  un  spectre  ;  mais,  en  dehors 
de  ces  notations,  qui  servent  pour  l'établissement  des 
catalogues,  on  pourrait  ranger  les  étoiles,  suivant  l'ap- 
parence de  leurs  spectres,  en  groupes  généraux  por- 
tant le  nom  de  l'élément  prédominant  qui  caractérise 
ces  spectres.  On  distinguerait  ainsi  les  étoiles  à  hélium, 
les  étoiles  carbonées,  etc.  ;  les  lettres  ou  les  chiffres  ser- 
viraient ensuite  à  distinguer  avec  plus  de  précision  les 
différentes  variétés  de  spectres. 

HiifjCjins,  dans  son  Atlas  of  Représentative  Stellar 
Spectra  (London,  1899),  désigne  les  étoiles  sous  le  nom 
de  hélium -silicium  star,  titanium- silicium  star,  etc. 
M.  de  Gramont  (Annuaire  du  Bureau  des  Longitudes) 
range,  d'après  Miss  Clerke,  les  sj^ectres  stellaires  en 
huit  classes,  qui  portent  pour  titres  :  Etoiles  à  hélium. 
Etoiles  à  hydrogène.  Etoiles  à  spectre  cannelé,  etc. 
Ce  procédé  semble  très  pratique;  il  ne  permet  pas 
d'ambiguïtés  et  il  laisse  indéterminé  l'ordre  dans 
lequel  on  doit  ranger  les  différents  groupes  d'après  le 
développement  de  l'astre.    L'identification    récente  des 
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bandes  du  type  III„  à  l'oxyde  de  titane  permet  de 
désigner  nettement  un  groupe  de  plus.  Les  groupes 
naturels  ainsi  formés  seraient  séparés  en  deux  subdivi- 
sions, suivant  que  l'étoile  présente  ou  non  des  lignes 
brillantes.  La  présence  de  lignes  brillantes  au  lieu  des 
lignes  sombres  s'explique,  en  effet,  d'après  Scheiner, 
simplement  par  la  plus  grande  épaisseur  de  l'atmos- 
phère gazeuse,  et  ne  semble  donc  pas  devoir  séparer 
•complètement  des  étoiles  qui  ont  d'ailleurs  les  mêmes 
caractéristiques  spectrales. 

On  pourrait  donc  répartir  les  étoiles  dans  les 
groupes  principaux  suivants  : 

Etoiles  à  hélium  (types  I5  I^  et  11^  de  Yogel). 

Etoiles  à  hydrogène  (I„). 

Etoiles  solaires  (spectre  du  fer,  type  ll«).  . 

Étoiles  à  titane  (III«). 

Etoiles  carbonées  (Illè). 

On  désignerait  ces  groupes  par  les  symboles  H^,  Fe, 
etc.,  des  éléments  correspondants.  Les  étoiles  qui  con- 
tiennent la  deuxième  série  de  l'hydrogène  pourraient 
former  un  groupe  H'.  Enfm,  on  emploierait  les  chiffres, 
comme  Fa  fait  Miss  Camion,  pour  distinguer  les  types 
intermédiaires. 
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CHAPITRE  XII 

SPECTRES   DES   ETOILES    NOUVELLES. 

Un  des  phénomènes  les  plus  remarquables  de  l'as- 
tronomie est  sans  doute  l'apparition  soudaine  d'une 
étoile  inconnue  au]3aravant.  Certains  de  ces  astres,  qui 
ont  ensuite  diminué  d'intensité  au  point  de  devenir 
invisibles ,  ont  surpassé  pendant  un  moment  l'éclat  de 
Sirius  ou  de  Jupiter.  L'étoile  nouAelle  apparue  dans  la 
constellation  de  Cassiopée,  en  1672,  était  même  si 
brillante,  que  l'on  put  la  voir  en  plein  jour. 

Les  étoiles  nouvelles  peuvent  se  diviser,  suivant  la 
nature  de  leur  spectre,  en  trois  groupes.  Lorsqu'on 
appliqua  pour  la  première  fois  l'analyse  spectrale  à  ces 
astres,  on  observa  un  spectre  paraissant  formé  par 
la  superposition  d'un  spectre  d'absorption  et  d'un 
spectre  d'émission,  c'est-à-dire  comprenant  des  lignes 
sombres  et  des  lignes  brillantes  indépendantes.  Ce 
spectre  est  caractéristique  des  étoiles  de  la  classe  11^,  ; 
les  étoiles  nouvelles  de  ce  premier  groupe  sont 
souvent  de  simples  étoiles  variables,  que  l'on  doit 
ranger  dans  un  des  types  ordinaires.  Le  deuxième 
groupe  est  formé  j)ar  cpielques  étoiles  qui  présentaient 
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un  spectre  continu  sans  lignes  sombres  ni  lignes  bril- 
lantes.   On  est   porté    naturellement    à   penser  que  ce 
type  ne  diffère  pas  essentiellement  du  précédent  ;  il  est 
bien    plus   probable    que    les   lignes   brillantes   étaient 
seulement  trop  faibles  pour  pouvoir  être  aperçues.  Le 
spectre-  du   troisième  groupe  a  une  apparence  tout  à 
fait  particulière  et  caractérise  les  astres  que  l'on  doit 
désigner  véritablement  sous  le  nom  d'étoiles  nouvelles. 
Ce    spectre    est   formé   de    lignes   noires   et   de    lignes 
brillantes  accolées  l'une  à  l'autre,  et  qui  semblent  par 
conséquent  appartenir  au  même  élément.  Le  déplace- 
ment   relatif   des    deux  composantes  a  la  même  appa- 
rence que  s'il  était  dû  au  mouvement    radial  différent 
de  deux  corps,  dont  l'un  produirait  le  spectre  d'émis- 
sion et  l'autre  le  spectre  d'absorption. 

93.  T  Couronne  Boréale»  —  La  première  étoile 
nouvelle   qui  put    être    soumise    à   l'analyse   spectrale 
apparut  dans  la  Couronne  Boréale,  le  12  mai  1866,  et 
fut  appelée  ï  Couronne.  C'était  auparavant  une  petite 
étoile  de  cinquième  grandeur.  Elle  atteignit  la  seconde 
grandeur,  et,   vingt  jours  après,  elle  était   descendue 
jusqu'à    la    neuvième.    Son    spectre    fut    observé    par 
Hiiggins  et  Miller  en  Angleterre,  et  par  Wolf  et  Rayet 
en  France.    Ils   le   trouvèrent  formé  de  deux  spectres 
superposés,    l'un     continu    avec    des    raies    sombres, 
l'autre  présentant  des  lignes  brillantes.  Ce  fait  pouvait 
s'expliquer   facilement;   car,    dans   la   lunette,    l'étoile 
paraissait  entourée  d'une  nébulosité  assez  large  et  dont 
l'éclat  diminuait  du  centre  vers  les  bords.  Il  était  donc 
naturel  que  le   spectre  semblât  formé  par  un  spectre 
stellaire    et   un   spectre    de   nébuleuse   superposés.    La 
partie    continue    diminua    d'intensité    beaucoup    plus 
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rapidement  que  les  lignes  brillantes,  de  telle  sorte  que, 
le  23  mai,  le  spectre  de  lignes  brillantes  était  presque 
le  seul  visible.  Les  lignes  sombres  ne  j^urent  pas  être 
sûrement  identifiées.  Parmi  les  quatre  lignes  brillantes, 
l'une  coïncidait  très  probablement  avec  Ha  et  une 
autre  avec  Hp.  La  découverte,  dans  le  spectre  de  cette 
étoile,  de  raies  brillantes  qui  semblaient  coïncider 
avec  celles  de  la  cbromospbère  du  Soleil,  peut  être 
considérée  comme  le  point  de  départ  des  rechercbes 
faites  par  Lockyer  pour  voir,  en  debors  des  éclipses 
totales,  les  raies  des  protubérances.  L'étoile  T  Cou- 
ronne semblait  en  effet  un  Soleil  entouré  d'une  cbro- 
mospbère très  étendue,  et  c'est  à  ce  sujet  que  Lockyer 
écrivait,  en  1866  :  «  Le  spectroscope  ne  nous  démon- 
trera-t-il  pas  l'existence  des  protubérances  rouges  qui 
se  révèlent  à  nous  pendant  les  éclipses  ?  » 

9^.  Etoile  du  Cygne.  —  Le  24  novembre  ,1876, 
une  nouvelle  éloile  apparut  dans  le  Cygne,  près  de 
l'étoile  p.  C'était  un  astre  de  troisième  ou  de  qua- 
trième grandeur,  de  couleur  jaunâtre  et  d'un  éclat  à 
peu  près  égal  à  celui  de  jx  Pégase.  Son  éclat  resta 
constant  pendant  quelques  jours,  puis  diminua  très 
rapidement  et ,  deux  semaines  après ,  se  rapprocha  de 
la  sixième  grandeur.  Depuis  cette  époque  elle  a  con- 
tinué à  décroître,  et  elle  n'est  plus  que  de  quinzième 
grandeur. 

Le  spectre  de  cette  étoile  était  analogue  à  cehii  de  la  pré- 
cédente ;  mais  la  partie  continue  était  moins  brillante 
et  diminua  plus  vite  d'intensité.  Les  longueurs  d'onde 
des  lignes  brillantes  furent  déterminées  d'abord  par 
Cornu,  qui  trouva  les  valeurs  suivantes  : 
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66J  y^y. 

Ha 

500(jL[x 
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588 

^3 

483 

H^ 

531 

Goronium? 

451 

)) 

517 

b? 

435 

Ht 

Cornu  pensa  que  ce  spectre  était  analogue  à  celui 
de  la  chromosphère,  mais  la  ligne  5oo  ne  pouvait 
cadrer  avec  cette  théorie.  En  réalité,  c'était  probable- 
ment la  ligne  caractéristique  des  nébuleuses.  Cette 
ligne   devint  bientôt    la  plus   brillante,   tandis  que  1 


E    b  F 

Fig.  42.  —  Nova  du  Cygne. 


spectre  continu  s'évanouissait,  et  le  spectre  de  l'étoile 
parut  ne  ^contenir  qu'une  seule  raie  brillante,  comme 
si  elle  s'était  transformée  peu  à  peu  en  nébuleuse 
gazeuse . 

Vogel  aperçut  de   nombreuses  lignes   sombres  dans 
le  spectre  continu.  Il  nota  dans  le  vert  une  bande  par- 
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ticiilièrement  forte,  cl  une  autre,  dans  le  bleu,  qui 
paraissait  très  large.  Les  parties  bleues  et  violettes 
étaient  brillantes,  comparées  à  celles  des  autres  étoiles 
ayant  un  spectre  de  bandes.  L'intensité  du  spectre  con- 
tinu diminua  très  rapidement,  et,  trois  mois  plus  tard, 
il  était  excessivement  faible.  La  partie  rouge ,  qui 
était  très  peu  intense ,  disparut  bientôt  complètement, 
et  les  parties  bleues  et  violettes  s'éteignirent  plus  vite 
que  la  partie  jaune  ,  de  telle  sorte  que  le  spectre  sem- 
blait formé  simplement  du  jaune  et  du  vert.  Ces  cban- 
gements  d'apparence  ont  été  notés  par  Vogel,  dont 
nous  reproduisons  les  dessins  (figure  42).  Les  longueurs 
d'onde  des  principales  raies  ont  été  déterminées  par  de 
nombreux  observateurs  ;  nous  donnons  la  moyenne 
des  mesures  effectuées  par  Cornu,  Vogel,  CopelancL 
Lindsay,  Backhoiise. 
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l'aligne  de   nébuleuses. 
2c  ligne  des  nébuleuses. 


Hy 


95.  Étoile  d'Andromède.  —  Celte  étoile  cor- 
respond au  second  groupe  dont  nous  avons  parlé;  elle 
apparut,  au  mois  d'août  i885,  dans  la  nébuleuse  d'An- 
dromède, et  son  spectre  était  tout  différent  de  celui  des 
étoiJes  précédentes.'  Vogel  le  trouva  purement  continu 
et  ne  put  distinguer  de  lignes  brillantes  ;  mais  l'inten- 
sité relative  des  différentes  couleurs  était  anormale,  le 
rouge  et  le  jaune  étant  brillants  et  le  vert  relativement 
faible.    Vogel   crut  apercevoir  seulement  deux  bandes 
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sombres,   l'une   entre  le  jaune  et  le  vert,  l'autre  dans 
le]  bleu.    Maiinder    trouva   que    le   rouge    et    l'orangé 
étaient  faibles  ainsi  que  le  violet,  de  telle  sorte  que  le 
spectre  paraissait  limité  par  les  raies  D  et  F.  Aucun 
observateur   n'aperçut    de    lignes    brillantes,    et    cette 
étoile    doit   donc   être   classée    séparément    des   autres 
étoiles   nouvelles.    Il  en  est  de  même  de   l'étoile  sui- 
vante apparue   au    mois    de    décembre    i885    dans   la 
constellation  d'Orion,  et  appelée  U  Orion.  On  reconnut 
plus  tard  cpi'il  s'agissait  d'une  étoile  variable  ordinaire. 
96.  Étoile  du  Cocher.   —  Nous  arrivons  main- 
tenant à  l'une  des  étoiles  les  plus  remarc{uables.   Elle 
fut  aperçue  pour  la  première  fois  le  2^  janvier    i892 
dans  la  constellation  du  Cocher;   mais  nous    pouvons 
déterminer,  à  quekpies  heures  ^rès,  le  moment  de  son 
apparition.  En  effet,  à  l'observatoire  de  Harvard  Col- 
lège, on  effectua,  du  21  octobre  au  i'"''  décembre  i89i, 
une    série   de    photographies    de   la   région    où   devait 
aj)paraître  l'étoile  nouvelle.   Sur  aucune  de  ces  photo- 
graphies on  n'aperçoit  de  traces  du  nouvel  astre  ;  au 
contraire,    elle  est  visible  coriime  une   étoile    de    cin- 
quième grandeur  clans  une  autre  série  de  clichés    pris 
du   10   décembre  au  20  janvier.   De  plus,   une  photo- 
graphie faite  par  A^  olf  à  Heidelberg,  le  8    décembre, 
ne  contient  pas  non  plus  l'étoile  nouvelle.  Son  appa- 
rition   peut     donc     être     fixée     très     exactement     au 
9  décembre. 

L'étoile  du  Cocher  atteignit  la  quatrième  grandeur 
vers  le  20  décembre ,  puis  oscilla  entre  la  cpiatrième 
et  la  sixième  jusqu'au  mois  de  mars  1892.  Elle  dimi- 
nua ensuite  très  rapidement  et,  le  26  avril,  son  éclat 
n'étant  plus  que  celui  d'une  étoile  de  seizième  grandeur. 
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on  la  perdit  de  vue.  Mais  une  surprise  extraordinaire 
a.4 tendait  les  observateurs:  le  17  août,  l'étoile  avait 
réapparu,  mais  ce  n'était  plus  une  étoile,  elle  était 
remplacée  par  une  petite  nébuleuse  planétaire  de 
dixième  grandeur  et  de  3'  de  diamètre  environ.  Ce 
fait,  annoncé  par  Barnard ,  avait  été  contesté  par 
Huggins.  Nous  verrons  que  les  observations  spectro- 
scopiques  ne  laissent  pas  de  doute  à  cet  égard. 

Les    premières    observations   de   l'étoile   du   C^cber 
montrèrent  un  spectre  continu  traversé  de  nombreuses 
raies  brillantes,   parmi  lesquelles  les  raies  C,   D,  F, 
H  y  étaient  faciles  à  identifier.   Une   ligne  dans  le  vert 
semblait  très  voisine  de  la  raie  verte  caractéristique  des 
nébuleuses.  Ce  spectre  était    tout   à   fait   semblable   à 
celui    du    premier    groupe    d'étoiles    que  nous    avons 
étudié  plus  haut,   et  l'observation  visuelle  ne  permet- 
tait   pas     d'apercevoir    son   aspect     très     particulier. 
L'examen  photographique ,    au  contraire ,  montra  que 
les    lignes     brillantes,     notamment    toutes    celles    de 
l'hydrogène,  étaient  accompagnées  et  comme  bordées 
de   lignes  sombres    du    côté    le  plus    réfrangible.    La 
différence    de    longueur     d'onde     de   chaque    compo- 
sante de  ces  couples  de  lignes  était  partout  la   même, 
et  ce  fait  fut  d'abord  considéré  comme  une  preuve  que 
les  raies  brillantes  et  les  raies  sombres  étaient  dues  au 
même  élément  et  n'étaient  séparées  que  par  l'influence 
de  vitesses  radiales  énormes  et  opposées  de  deux  corps 
produisant,  l'un  le  spectre  d'émission,  l'autre  le  siiectre 
d'absorj^tion.   La  figure  /jS   représente  la  courbe  d'in- 
tensité de  cette  étoile  d'après  Campbell. 

La  détermination   exacte  des  longueurs  d'onde  des 
différentes    raies    était    rendue    très    difficile    par    leur 
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complexité.  Ces  lignes,  corrigées  de  l'influence  de  la 
vitesse  radiale ,  semblaient  pourtant  coïncider  en  partie 
avec  celles  de  la  chromosphère. 
D'après  les  mesures  de  Campbell,  la 
plupart  des  raies  pouvaient  se  rap- 
porter au  fer.  On  trouvait  aussi  la 
raie  jaune  du  sodium,  plusieurs  lignes 
du  calcium,  et  peut-être  une  ou  deux 
raies  de  l'hélium  ;  les  lignes  de  l'hydro- 
gène, y  compris  celles  de  la  série 
ultra-violette,  étaient  fortement  mar- 
quées. On  crut  pouvoir  identifier  l'une 


des  raies  avec  la  ligne  53o,3  du  coro- 


nium ,  mais  cette  attribution  semble 
très  douteuse.  Lne  ligne  située  vers 
5o  1,4  était  sans  doute,  en  réalité,  la 
raie  principale  600,7  ^^^  nébuleuses; 
mais  on  pouvait  aussi  la  rapprocher 
d'une  ligne  5o2,o,  que  l'on  rencontre 
dans  les  étoiles  du  type  11^ ,  ou  de 
la  ligne  5oi,4.  que  nous  avons  trou- 
vée dans  le  spectre  de  ,3  Lyre  et  qui 
existe  aussi  dans  celui  de  P  du  Cygne. 
La  structure  des  lignes  était  très 
compliquée  ;  un  examen  détaillé 
montra  que  les  lignes  sombres  étaient 
traversées  par  de  fines  lignes  bril- 
lantes, comme  si  elles  avaient  pré- 
senté le  phénomène  du  double  renver- 
sement. De  plus,  ces  lignes  brillantes 
paraissaient  même  parfois  dédoublées.  Quant  aux  lignes 
brillantes ,    elles   présentaient    deux    ou    même    trois 
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maxima  d'intensité  successifs,  de  telle  sorte  que  la  raie 
Hy.  par  exemple,  pouvait  être  représentée,  en  négatif, 
par  la  figure  44 >  où  aa  représente  la  bande  sombre,  h 
la  ligne  brillante  renversée,  qui  est  parfois  dédoublée. 
e ,  f  les  maxima  successifs  de  la  raie  brillante  accolée 
à   la  bande   sombre;  c  représente  la  position  normale 


Fig.  44. 


de  la  raie  Hy.  Vogel  étudia  en  détail  cette  constitution 
singulière  et  en  nota  les  variations  successives. 

L'étude  du  déplacement  des  raies  brillantes  fut 
efléctuée  au  mont  Hamilton  et  à  Potsdam,  en  compa- 
rant les  positions  des  raies  à  celles  de  l'hydrogène  dans 
un  tube  de  Geissler  ou  aux  lignes  d'une  étoile  connue. 
Si  l'on  admet  que  ce  déplacement  est  du  à  l'influence 
d'un  mouvement  radial ,  les  mesures  de  Campbell ^ 
Belopolshi ,  etc.,  montrent  que  la  vitesse  du  corps 
produisant  les  lignes  brillantes  placées  au  milieu  des 
lignes  sombres  devait  atteindre  environ  700  kilomètres 
par   seconde,   et  que  celle    du    corps    produisant    les 
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raies  brillantes  devait  être  à  peu  près  égale  et  de  sens 
contraire,  \oici  les  vitesses  radiales  trouvées  par  trois 
observateurs  pour  les  différentes  lignes  brillantes  d'une 
même  raie  : 


Vogel.    . 
Campbell    . 
Belopolsky. 


LIGNE     BmLLA>"TE 
DAAS    I.i:    NOIR    {b) 


720 
600 
670 


!«'■    MAXIMUM 

d'i>te>sité 

2  e   MAXIMUM 

3e    MAXIMUM 

if) 

—  90 

0 

—  50 

4-  370 
+  480 
+  590 

» 

^  990 
-f  1070 

Il  est  à  remarquer  que  les  déplacements  des  diffé- 
rentes lignes  du  spectre  étaient  partout  à  peu  près  les 
mêmes,  comme  cela  doit  avoir  lieu  si  ce  déplacement 
est  du  à  un  mouvement  radial,  \oici,  en  million,  de 
milL,  la  valeur  de  ces  déplacements  pour  les  différentes 
raies,  d'après  la  moyenne  des  mesures  de  \ogel,  Belo- 
polsky et  Campbell  : 


LIGNE    BRILLANTE 

1er  ^MAXIMUM 

2e   MAXIMUM 

3e   MAXIMUM 

DANS     LE     NOIR    (h) 

D  INTENSITE 

(e) 

if) 

HP 

-1,0 

0,0 

+  0,8 

4-1,5 

Hy 

-0,9 

0,0 

+  0,8 

+  1,4 

H8 

-0,8 

-0,1 

+  0,6 

— 

He 

-1,0 

-0,2 

+  0,4 

— 

K 

-0,9 

-0,2 

+  0,3 

•      — 

On  sait  que,  par  la  suite,  on  expliqua  le  déplacement 
des  raies  brillantes  non  pas  par  le  mouvement  des 
astres ,  mais  par  différentes  théories  que  nous  n'avons 
]3as  à  examiner  ici  et  qui  font  intervenir  des  éruptions 
d'hydrogène  (Lord  Kelvin,  Very,  Lan) ,  des  explosions 
d'origine   chimique    {Lohse) ,    la    dispersion     anomale 

Specti'oscopie  astronom.  ^2 
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{Ebert),  les  bolides  s'enfonçant  dans  un  nuage  de 
matière  cosmique  (Seeliger) ,  l'influence  de  la  pression 
découverte  par  Hiimphreys  ei  Mohler,  (Wilsing) ,  etc. 
Le  spectre  de  l'étoile  du  Cocher  suivit  sensiblement 
la  même  marche  d'évolution  que  celui  de  l'étoile  du 
Cygne.  La  raie  5oo  devint  bientôt  la  plus  brillante, 
tandis  que  le  spectre  continu  diminuait  d'intensité. 
Lorsque  l'étoile  reparut,  au  mois  d'août  i892  ,  sous 
forme  de  nébuleuse,  son  spectre  ne  contenait  que  cette 
ligne  brillante,  puis  on  aperçut  les  deux  autres  lignes 
ligQ  et  486  caractéristiques  des  nébuleuses.  D'autres 
lignes  observées  par  Campbell  coïncidaient  également 
avec  celles  des  nébuleuses  planétaires.  Gothard  compara 
le  spectre  de  l'étoile  du  Cocher,  au  moyen  du  prisme- 
objectif,  à  celui  d'un  certain  nombre  de  nébuleuses 
brillantes  et  les  trouva  tout  à  fait  semblables.  Le 
spectre  de  l'étoile  était  identique  à  'celui  de  la  nébu- 
leuse G.  C.  4628,  et  présentait  seulement  une  radiation 
brillante  de  plus  que  les  nébuleuses  G.  C.  lio'jo,  45 14 
et  689 1.  On  peut  donc  affirmer  que  l'étoile  était  bien 
réellement  transformée  en  nébuleuse.  Pourtant  la  raie 
5oo  semblait  plus  large  et  plus  dilTuse  que  celle  des 
nébuleuses  ordinaires,  et  même  peut-être  double  et 
d'aspect  variable.  Haggins  parvint  à  la  résoudre  en 
groupes  de  lignes  brillantes  et  avança  que  son  identité 
avec  la  ligne  des  nébuleuses  était  loin  d'être  certaine. 
Les  déplacements  des  raies  indiquaient  une  vitesse 
radiale  négative  variable  et  qui  aurait  diminué  de  200 
à  5o  kilomètres  par  seconde.  Mais  ce  fait  peut  s'expli- 
quer par  un  changement  d'apparence  des  raies  aussi 
bien  que  par  \me  variation  de  la  vitesse  radiale. 

Les    métamorphoses    de    cet    astre     si    intéressant 
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n'étaient  pas  encore  terminées.  Perrine  l'observa  en 
i9o3  et  ne  retrouva  plus  aucune  ligne  des  nébuleuses. 
On  ne  voyait  plus  qu'un  très  faible  spectre  continu. 

L'attention  des  observateurs  ayant  été  attirée  sur  les 
étoiles  nouvelles ,  on  ea  découvrit  un  assez  grand 
nombre  dans  les  années  suivantes;  mais  leur  éclat  était 
relativement  peu  intense.  Mrs  Fleming,  notamment,  en 
trouva  plusieurs  en  travaillant  au  catalogue  de  spectres 
d'étoiles  de  l'observatoire  d'Harvard. 

Étoile  de  l'Éqiierre.  —  Découverte  le  26  octobre  i893, 
elle  était  de  septième  grandeur  et  son  spectre  était 
tout  à  fait  semblable  à  celui  de  l'étoile  du  Cocher  et 
présenta  la  même  évolution.  Les  lignes  brillantes 
étaient  déplacées  vers  le  rouge  et  les  lignes  noires  vers 
le  violet.  A  mesure  que  l'éclat  diminuait,  le  spectre  se 
rapprochait  de  celui  des  nébuleuses. 

Étoile  de  la  Carène.  —  Elle  fut  découverte  en  i895 
et  était  à  peu  près  semblable  à  la  précédente. 

Étoile  du  Centaure.  — Observé  le  12  décembre  i895, 
cet  astre  n'est  pas  une  véritable  étoile  nouvelle,  mais 
une  variable  à  longue  période. 

Étoile  du  Sagittaire.  —  Elle  parut  en  i898.  Elle 
offrait  un  faible  spectre  continu  traversé  par  neuf 
lignes  brillantes,  qui  semblaient  les  mêmes  que  celles 
de  l'étoile  du  Cocher  ou  celles  des  nébuleuses.  On  ne 
vit  pas  de  composantes  sombres  accompagnant  les 
lignes  brillantes  ;  cette  étoile  semble  donc  rentrer  dans 
le  premier  groupe  que  nous  avons  examiné  et  ne  pas 
être,  à  proprement  parler,  une  étoile  nouvelle.  Pourtant 
son  spectre  se  rapprocha  de  celui  des  nébuleuses, 
comme  pour  les  véritables  étoiles  nouvelles. 

Étoile  de  t  Aigle.  —  Cette  étoile  parut  en  juillet  i899; 
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son  spectre  paraissait  composé  de  trois  bandes  corres- 
pondant aux  lignes  des  nébuleuses,  sur  un  faible  fond 
continu.  Les  lignes  de  l'hydrogène  étaient  dédoublées, 
et  les  lignes  brillantes  étaient  bordées  de  lignes  noires. 
Le  spectre  se  transforma  en  un  spectre  de  nébuleuses, 
où  l'on  n'apercevait  que  la  principale  ligne. 

97 .  Étoile  de  Persée.  —  Le  2 1  février  1 9oi ,  le  doc- 
teur Anderson,  qui  avait  déjà  trouvé  l'étoile  du  Cocher, 
découvrit  dans  la  constellation  de  Persée  une  nouvelle 
étoile  <le  deuxième  ou  troisième  grandeur;  le  28,  elle 
atteignit  la  première  grandeur,  et  son  éclat  surpassa 
même  celui  d'Aldébaran  ;  puis  elle  diminua  d'intensité 
suivant  une  courbe  singulière,  présentant  des  maxima 
et  des  minima  se  succédant  tous  les  quatre  jours  envi- 
ron. Elle  n'était  plus  que  de  la  septième  grandeur  vers 
la  fm  d'août  et  descendit  ensuite  jusqu'à  la  douzième 
en  juillet  i9o3. 

L'apparition  de  cet  astre  dut  se  produire  en  quelques 
heures;  car,  sur  une  photographie  de  cette  région  du 
ciel  faite  par  Williams  vingt -huit  heures  avant  sa 
découverte,  l'étoile  de  Persée  n'est  pas  visible;  elle 
était  donc  plus  faible  à  ce  moment  que  la  douzième 
grandeur.  Sa  couleur  changea  à  mesure  que  son  éclat 
diminuait,  et  passa  du  blanc  au  rouge  clair,  puis  à 
l'orangé. 

Le  spectre  de  l'étoile  de  Persée  parut  d'abord  tout 
différent  de  celui  des  étoiles  précédentes.  Les  premiers 
jours,  To(/e/ n'aperçut  aucune  ligne  brillante.  Le  sj)eclre 
continu  était  intense,  et  les  parties  bleues  et  violettes 
relativemeat  brillantes.  Parmi  les  nombreuses  lignes 
sombres,  celles  de  l'hydrogène,  du  magnésium  et  du  sili- 
cium paraissaient  très  larges  et  estompées,  tandis  que  les 
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raies  H  et  K  du  calcium  étaient  fuies.  Pickerlnq  vit  le  pre- 
mier de  faibles  lignes  brillantes  sur  le  côté  le  moins 
réfrangible  des  bandes  noires  ;  mais,  quatre  jours  après 
la  découverte  de  l'étoile  ,  la  présence  de  composantes 
brillantes  et  sombres  était  indubitable.  On  expliqua 
l'absence  des  lignes  brillantes  pendant  les  premiers 
jours  par  l'éclat  du  spectre  continu  observé  avec  une 
dispersion  trop  faible  et  qui  empêchait  de  les  distinguer. 
Les  lignes  brillantes  augmentèrent  d'intensité  appa- 
rente, tandis  que  le  spectre  continu  diminuait  d'éclat 
et  qu'en  même  temps  les  lignes  sombres  devenaient  de 
moins  en  moins  visibles.  Observé  photographiquement 
par  EUerman,  à  la  grande  lunette  de  l'observatoire 
\erkes,  le  spectre  de  l'étoile  de  Persée  montra  des 
variations  successives  très  curieuses  ;  le  27  février,  les 
lignes  H  et  Iv  étaient  brillantes  et  traversées  par  de 
fines  raies  noires  ;  le  i5  mars,  K  disparut,  tandis  que  H 
restait  visible,  ce  que  l'on  peut  s'expliquer  par  le  fait 
que  la  bande  H  était  due  à  la  superposition  de  la 
ligne  du  calcium  et  de  Hc.  Aux  variations  périodiques 
de  l'éclat  correspondait  un  changement  analogue  dans 
l'intensité  du  spectre  continu  ;  de  plus ,  les  lignes 
noires  semblaient  plus  visibles  au  moment  des  maxima. 

La  transformation  réelle  de  cette  étoile  en  nébuleuse 
a  été  mise  en  doute,  car  cette  apparence  peut  venir 
d'un  défaut  d'achromatisme  de  la  lunette  mise  au  point 
pour  la  principale  ligne  du  spectre. 

On  sait  que  la  particularité  la  plus  curieuse  de  l'étoile 
de  Persée  était  d'être  entourée  d'une  nébulosité  éten- 
due. Le  spectre  de  cette  nébulosité,  obtenu  par  Per- 
rine,  semblait  le  même  que  celui  de  l'étoile  au  moment 
de  son  maximum  d'éclat. 
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Étoile  des  Gémeaux.  —  Cette  étoile  apparut  le 
i6  mars  i9o3.  Tiirner  la  découvrit  sur  des  clichés  pho- 
tographiques, où  elle  apparaissait  comme  une  étoile  de 
septième  grandeur  ;  elle  était  de  couleur  rougeâtre  et 
son  maximum  d'intensité  devait  être  passé  depuis  long- 
temps, car  sa  grandeur  diminuait  rapidement.  Son 
spectre  présentait  des  lignes  brillantes,  notamment  la 
raie  H»  de  l'hydrogène  (ce  qui  explique  sa  couleur 
rouge),  sur  un  faible  fond  continu.  Ce  spectre  corres- 
pondait à  ceux  de  l'étoile  du  Cocher  ou  de  l'étoile  de 
Persée  à  leur  dernière  époque  d'évolution.  Il  se  trans- 
forma comme  eux  en  un  spectre  de  nébuleuse.  Au 
mois  d'août,  la  ligne  5oo  était  plus  brillante  et  Hp 
était  à  peine  visible. 

La  transformation  des  étoiles  nouvelles  en  nébu- 
leuses ne  semble  pas  généralement  complète  et  défini- 
tive. Pourtant  on  voit  que  l'apparition  des  lignes  des 
nébuleuses  et  la  diminution  du  spectre  continu  de 
l'étoile  sont  tout  à  fait  caractéristiques  de  ces  astres. 
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SPECTRE    DES    NEBULEUSES 


Avant  rapplication  aux  astres  de  l'analyse  spectrale, 
les  nébuleuses  étaient  divisées  en  deux  classes  :  les  nébu- 
leuses résolubles  en  étoiles  séparées,  et  celles  où  les 
plus  forts  instruments  ne  permettaient  de  voir  qu'une 
vague  lumière.  On  hésitait  sur  la  question  de  savoir  si 
cette  différence  était  due  seulement  à  la  puissance 
insuffisante  des  lunettes  ou  à  la  nature  physique  des 
nébuleuses,  quand,  en  i864,  Ihiggins ,  dirigeant  un 
spectroscope  vers  la  nébuleuse  du  Dragon,  montra  que 
son  spectre  est  formé  de  trois  raies  brillantes  isolées  et 
que,  par  suite,  cet  astre  n'est  pas  une  agglomération 
d'étoiles,  mais  un  nuage  formé  de  gaz  incandescents. 

Les  nébuleuses  gazeuses,  qui  comprennent,  outre  les 
grandes  nébuleuses  irrégulières  comme  celle  d'Orion, 
la  plupart  des  nébuleuses  dites  planétaires,  ne  sont  pas 
distribuées  dans  le  ciel  de  la  même  façon  que  les  nébu- 
leuses résolubles  ou  amas  d'étoiles.  Ces  dernières,  qui 
donnent  un  faible  spectre  continu  où  l'on  ne  distingue 
aucun  détail  en  raison  de  la  superposition  des  lumières 
des  différenles  étoiles,  sont  réparties  assez  irrégulière- 
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ment  sur  la  surface  de  la  sphère  céleste,  tandis  que  les 
nébuleuses  gazeuses  sont,  pour  la  plupart,  situées  dans 
la  voie  lactée.  On  se  souvient  que  les  étoiles  de  la 
classe  IIj  ou  de  Wolf-Rayet  sont  aussi  presque  toutes 
dans  la  voie  lactée. 

98.  Lignes  des  nébuleuses. — Les  lignes  prin- 
cipales du  spectre  des  nébuleuses  sont  au  nombre  de 
quatre;  mais,  suivant  l'instrument  et  suivant  l'éclat 
de  l'astre,  on  en  distingue  plus  ou  moins,  et  parfois 
il  n'y  en  a  qu'une  seule  visible,  la  première.  Les 
positions  de  ces  quatre  raies  ont  été  mesurées  par 
Vogel  en  1871,  puis  par  Hiiggins,  Copsland,  etc. 
Keeler,  à  l'observatoire  Lick,  a  obtenu  les  valeurs  sui- 
vantes : 

5007, o5  •     4959,02,     486i,5o,     4340,66 

Hartmann  a  mesuré,  en  i9o2,  les  longueurs  d'onde 
des  deux  premières  lignes  et  a  trouvé  :  5007, o4  et 
4959,17.  Les  deux  dernières  sont  incontestablement  les 
raies  H|5  et  Hy  de  l'hydrogène.  Cette  dernière  est  géné- 
ralement faible  et  a  été  découverte  après  les  trois  pre- 
mières. La  première  raie,  qui  est  toujours  la  plus  bril- 
lante de  toutes,  a  été  d'abord  attribuée  à  l'azote,  puis 
Lockyer  l'a  considérée  comme  une  ligne  faisant  partie 
d'une  bande  du  magnésium  ;  mais  Keeler  a  montré  que 
ces  identifications  étaient  inexactes  et  que,  de  plus,  les 
deux  premières  raies  des  nébuleuses  ne  coïncident  avec 
aucune  des  lignes  du  spectre  de  Rowland.  Il  s'agit 
donc  là  d'un  élément  inconnu,  que  l'on  a  appelé  par- 
fois le  nébulium,  ou  d'un  mode  d'émission  particulier 
d'un  corps  connu,  ou  d'une  partie  dissociée  d'un  élé- 
ment. On  attribue  parfois  à  ce  même  gaz  la  raie  ultra- 
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violette  3727,  qui  est,  comme  nous  le  verrons,  une  des 
plus  fortes  clans  la  nébuleuse  d'Orion.  Il  est  à 
remarquer  que  ces  lignes  sont  très  fines  et  bien  délimi- 
tées de  chaque  côté  ;  on  ne  peut  donc  les  considérer 
comme  produites  par  un  spectre  de  bandes  peu  intense. 

Les  observations  successives  ont  permis  de  recon- 
naître, dans  le  spectre  des  nébuleuses,  un  certain  nombre 
d'autres  lignes.  C ope land  découxrit.  en  1888,  la  raie  Do 
de  l'hélium  dans  la  nébuleuse  d'Orion  ;  puis  il  observa 
une  raie  de  longueur  d'onde  4^77?  qui  semble  aussi  se 
rapporter  à  l'hélium  (4472).  Taylor  trouva  une  raie 
située  vers  4708.  Campbell,  Vogel,  Keeler ,  en  obser- 
vèrent un  certain  nombre  d'autres,  parmi  lesquelles  il 
faut  citer  la  raie  53o3  de  la  couronne  solaire,  dont 
l'identification  est  d'ailleurs  douteuse.  Huggins,  Dra- 
per, photographièrent  la  partie  ultra-violette  du  spectre, 
où  l'on  trouve  la  série  des  raies  de  l'hydrogène. 

De  toutes  ces  observations  il  résulte  que  les  nébu- 
leuses contiennent  principalement  de  l'hydrogène  et  de 
l'hélium  et  un  ou  plusieurs  éléments  inconnus.  Nous 
donnons,  d'après  Lockyer,  Campbell,  Keeler,  etc.,  les 
longueurs  d'onde  des  différentes  lignes  observées  dans 
la  nébuleuse  d'Orion  ;  la  quatrième  colonne  représente 
les  décimales  des  longueurs  d'onde  de  certaines  de  ces 
raies  observées  dans  d'autres  nébuleuses  à  l'observa- 
toire Lick.  Dans  d'autres  nébuleuses,  notamment  dans 
les  numéros  439o,  4878,  7027  du  Catalogue  général, 
on  a  observé,  en  plus  de  lignes  appartenant  à  la  liste 
précédente,  les  raies  suivantes  : 
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La  lumière  des  nébuleuses  étant  répartie  sur  quelques 
lignes  au  lieu  d'être  étalée  sur  un  spectre  continu,  il 
en  résulte  que  le  spectre  est  visible ,  même  pour  des 
objets  très  faibles  ;  on  s'est  servi  de  cette  propriété 
pour  découvrir  des  nébuleuses  au  moyen  du  spectro- 
scope,  au  lieu  cle  les  chercher  dans  la  lunette.  Picke- 
ring  et  Copeland  ont  découvert  ainsi  de  nombreuses 
nébuleuses  en  examinant  avec  un  spectroscope  les  diffé- 
rentes régions  du  ciel.  Pickering  en  a  aussi  trouvé  un 
certain  nombre  sur  les  clichés  obtenus  au  moyen  du 
prisme-objectif. 

Beaucoup  de  nébuleuses,  entre  autres  celle  d'Orion, 
ne  donnent  pas  seulement  un  spectre  de  lignes,  mais 
aussi  un  faible  spectre  continu;  tandis  que  d'autres, 
qui  sont  parfois  très  brillantes,  n'en  montrent  pas  de 
traces.  Le  rapport  d'intensité  de  ces  deux  spectres  est 
d'ailleurs  difficile  à  déterminer,  parce  qu'il  varie  avec 
la  dispersion  du  spectroscope.  On  s'est  parfois  demandé 
s'il  s'agissait  d'un  véritable  spectre  continu  et  non  pas 
d'un  spectre  de  lignes  ou  de  bandes,  qui  pourrait  être 
résolu  si  l'intensité  lumineuse  permettait  l'emploi  d'une 
dispersion  assez  forte.  Il  est  à  remarquer  que  Je  maxi- 
mum d'intensité  du  spectre  continu  n'est  pas  situé 
dans  le  jaune,  mais  dans  le  vert,  près  de  la  ligne  6.  On 
pourrait  expliquer  ce  fait  par  une  température  très  éle- 
vée des  corps  incandescents  qui  produisent  ce  spectre, 
mais  on  admet  plus  généralement  que  la  température 
des  nébuleuses  est  très  basse.  Le  déplacement  du  maxi- 
mum d'intensité  vers  le  vert  s'explique  plus  facilement 
par  l'effet  du  phénomène  de  Purkinje,  dont  nous 
avons  déjà  parlé. 

99.     Rapport    d'intensité    des    lignes    des 
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nébuleuses.  —  Nous  avons  vu  cfue  le  spectre  des 
nébuleuses  contient  généralement  les  raies  de  l'hydro- 
gène Hp  et  Hy.  La  raie  rouge  Ha-  au  contraire,  est 
excessivement  faible  ou  même,  le  plus  souvent , 
manque  complètement.  Pourtant,  dans  un  tube  de 
Geissler,  elle  est  la  plus  forte  de  toutes  et  l'éclat  des 
autres  raies  diminue  avec  les  longueurs  d'onde.  Ce  fait 
curieux  a  donné  lieu  à  des  explications  théoriques  et 
à  des  expériences  basées  sur  la  remarque  que  les  con- 
ditions physiques  qui  régnent  dans  les  nébuleuses  sont 
sans  doute  très  différentes  de  celles  des  tubes  de  Geiss- 
ler ,  aussi  bien  en  ce  qui  concerne  la  pression  et  la 
température  des  gaz,  que  leur  mode  d'illumination. 
Zollner  a  montré  théoriquement  que,  si  la  densité  du 
gaz  incandescent  décroît,  la  température  restant  la  même, 
le  nombre  des  raies  doit  diminuer  et  que  le  spectre 
doit  se  réduire  fmalement  à  une  seule  raie,  dont  la 
position  dépend  de  la  température  du  corps.  Frankland 
et  Lockyer  ont  montré  expérimentalement  qu'une  dimi- 
nution de  densité  d'un  gaz  réduit  le  nombre  de  ses 
raies.  Sous  certaines  conditions  de  température  et  de 
pression,  le  spectre  se  simplifie,  et  celui  de  l'hydro- 
gène, notamment,  se  réduit  à  la  seule  raie  Hp.  L'ap- 
parence du  spectre  des  nébuleuses  pourrait  donc  s'ex- 
pliquer par  leur  faible  densité. 

On  peut  aussi  supposer  que  la  température  des  nébu- 
leuses est  excessivement  basse  et  que  ce  fait  est  la  cause 
des  modifications  du  spectre  de  l'hydrogène.  Koch  a 
fait  à  ce  sujet  des  expériences  sur  la  lumière  de  l'hydro- 
gène amené  à  une  température  de  — 80°  à  — 100°. 
Scheiner  a  été  jusqu'à  — 200°  au  moyen  de  l'air 
liquide,    mais  sans   constater  aucun  changement  dans 
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l'apparence  du  spectre.  Scheiner  a  fait  également  un 
certain  nombre  d'expériences  pour  voir  si  le  rapport 
d'intensité  des  lignes  du  spectre  de  l'hydrogène  ne  pou- 
vait pas  varier  suivant  le  courant  électrique  employé. 
11  compara,  au  moyen  du  spectrophotomètre ,  les  raies 
Ha  et  Hp  d'un  tube  de  Geissler  avec  les  parties  cor- 
respondantes d'un  spectre  continu  limitées  par  des  fentes 
fines  placées  dans  l'oculaire  ;  il  mesura  leur  différence 
d'intensité  en  employant  successivement  deux  courants 
électriques ,  dont  l'un  était  cinquante  fois  plus  intense 
que  l'autre.  Il  ne  vit  pas  non  plus,  dans  ce  cas,  de 
changements  dans  le  rapport  d'intensité  des  lignes. 

D'après  Ebert  et  Scheiner,  le  fait  que  la  raie  Ha  est 
moins  intense  que  la  raie  H[:^  dans  le  spectre  des  nébu- 
leuses s'expliquerait  simplement  par  l'effet  du  phéno- 
mène de  Purkinje.  Comme  nous  l'avons  dit,  le  maxi- 
mum de  sensibilité  d'un  œil  normal,  qui  correspond  à 
la  partie  jaune  du  spectre  pour  une  grande  intensité 
lumineuse,  se  rapproche  du  vert  quand  la  lumière  est 
moins  intense.  l\  doit  en  résulter  que  le  rouge  peut 
paraître  plus  brillant  que  le  vert  avec  une  grande 
intensité,  tandis  que  ce  rapport  peut  changer  lorsque 
la  lumière  est  très  faible ,  comme  cela  a  lieu  dans  les 
nébuleuses.  Scheiner  a  montré  expérimentalement  l'im- 
portance de  cette  erreur  physiologique.  Il  trouva  que 
l'intensité  lumineuse  pour  laquelle  la  raie  Ha  d'un 
tube  de  Geissler  disparaissait  était,  pour  un  œil  nor- 
mal, huit  à  trente  fois  plus  grande  que  celle  qui  fai- 
sait disparaître  la  raie  H  p.  Il  en  conclut  que  la  faible 
intensité  de  la  raie  rouge  du  spectre  des  nébuleuses 
est  due  uniquement  à  un  phénomène  physiologique, 
et  que  l'on  ne  peut,  par  conséquent,    tirer  de  ce   fait 
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aucune    conclusion    relativement  aux  conditions  phy- 
siques qui  régnent  dans  ces  astres. 

L'intensité  relative  des  raies  d'une  même  nébuleuse 
est  très  variable;  par  exemple,  dans  la  nébuleuse 
d'Orion,  Hg  est  à  peine  visible.  L'ordre  d'intensité 
change  même  suivant  les  différents  observateurs  pour 
une  même  nébuleuse.  Il  ne  faudrait  pas  se  hâter  d'en 
conclure  que  le  spectre  varie  avec  le  temps,  caria  sensi- 
bilité de  l'œil  de  l'observateur  pour  les  différentes  cou- 
leurs, la  puissance  de  l'instrument,  etc. ,  peuvent  explivquer 
ces  contradictions.  Toutefois  il  n'est  pas  douteux  que 
l'intensité  relative  des  lignes  varie  d'une  nébuleuse  à 
l'autre.  Keeler  est  arrivé  à  la  conclusion  que  le  rapport 
d'intensité  des  deux  premières  lignes  est  constant  pour 
toutes  les  nébuleuses  qu'il  a  observées,  tandis  que  le 
rapport  de  la  première  à  la  troisième  est  très  variable. 
Scheiner  et  Wilsing  firent  des  mesures  très  précises  de 
ce  rapport  d'intensité  au  moyen  du  spectrophotomètre 
et  arrivèrent  à  la  même  conclusion  que  Keeler.  Ils  trou- 
vèrent que,  si  l'on  représente  par  i  le  rapport  d'inten- 
sité de  la  troisième  à  la  première  ligne  dans  la  nébu- 
leuse d'Orion,  où  ce  rapport  est  le  plus  grand,  les  rap- 
ports d'intensité  pour  les  autres  nébuleuses  sont  repré- 
sentés par  les  chiffres  suivants  : 


N.  G.  C. 

6  543  . 

..  0,75 

N.  G.  G. 

6  210  ., 

..  0,47 

6  826  . 

..  0,61 

7  662  . 

..  0,40 

6572  .. 

.  0,55 

7027  .. 

.  0,30 

6  891  . 

..  0,48 

6790  ., 

..  0,29 

La  troisième  ligne  se  rapportant  à  l'hydrogène  et  la 
première  à  l'élément  inconnu  appelé  nébulium ,  ces 
différences  prouvent  évidemment  que  la  proportion  de 
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ces  deux  gaz  varie  d'une  nébuleuse  à  l'autre ,  la  nébu- 
leuse d'Orion  étant  celle  qui  contient  le  plus  d'hydro 
gène.  Au  contraire,  le  fait  que  le  rapport  d'intensité  des 
deux  premières  lignes  est  constant,  est  difficile  à  expli- 
quer si  les  deux  lignes  correspondent  à  deux  éléments 
différents,  car  il  est  invraisemblable  que  ces  deux  élé- 
ments existent  toujours  dans  les  mêmes  proportions  ; 
on  peut  donc  affirmer  que  les  deux  premières  lignes 
des  nébuleuses  sont  j^roduites  par  le  même  gaz. 

Nous  avons  désigné  par  le  chiffre  i  le  rapport  d'in- 
tensité de  la  troisième  à  la  première  ligne.  Quant  à  la 
véritable  valeur  de  ce  rapport,  elle  est  assez  difficile  à 
évaluer  et  varie  suivant  les  observateurs,  parce  que 
les  lignes  sont  de  couleurs  différentes.  Scheiner  et 
Wilsing  ont  trouvé  que  le  rapport  d'intensité  entre  la 

troisième  et  la  première  ligne  valait      pour    la 

nébuleuse  d'Orion,   et  celui  de  la  deuxième  à  la    pre- 

.,  •  I  ,  .  ,3 

mière  environ      -7-.     D'Arrest  avait  trouvé      -^  pour 
4  5    ^ 

ce  dernier  rapport. 

100.   Composition    des   nébuleuses.    —    La 

composition  de  la  lumière  émise  par  les  différentes 
parties  des  nébuleuses  n'est  pas  la  même  dans 
toutes  les  régions  de  l'astre.  Hartmann  a  mis  ce 
fait  en  évidence  en  photographiant  la  nébuleuse 
d'Orion  au  moyen  d'un  prisme-objectif;  les  images 
monochromatiques  diffèrent  de  forme  et  de  gran- 
deur, et  la  plus  étendue  est  celle  qui  est  donnée  par 
la  radiation  ultra -violette  de  longueur  d'onde  0727. 
Hartmann  a  aussi  photographié  la  nébuleuse  d'Orion 
avec   des    écrans    colorés    ne  laissant    passer   que    les 
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régions  du  spectre  correspondant  à  certaines  lignes  du 
spectre  des  nébuleuses  :  il  a  ainsi  vérifié  que  la  réparti- 
tion des  différents  gaz  qui  forment  ce  spectre  n'est  pas 
la  même  dans  toute  la  nébuleuse.  On  peut  aussi  étu- 
dier la  constitution  des  petites  nébuleuses  en  se  servant 
d'un  spectroscope  dont  la  fente  est  largement  ouverte  ; 
dans  ce  cas,  comme  dans  la  méthode  employée  pour 
les  protubérances  solaires,  la  nébuleuse  donne  autant 
d'images  séparées  qu'il  y  a  de  radiations  distinctes. 
Ces  images  pourront  différer  suivant  l'élément  qui 
produit  la  raie  considérée  ou  même  suivant  la  raie 
d'un  même  élément,  si  les  conditions  physiques  influent 
sur  l'éclat  relatif  des  raies.  Ces  observations  sont  d'ail- 
leurs rendues  très  douteuses  par  les  variations  de  sensi- 
bilité de  l'œil  pour  les  différentes  couleurs  quand  la 
lumière  est  très  faible. 

Hiiggins  a  étudié  le  spectre  des  différentes  parties 
de  la  nébuleuse  d'Orion ,  en  se  servant  d'un  spectro- 
scope à  fente  fine.  Il  plaça  la  fente  sur  une  des  étoiles 
du  Trapèze  de  6  Orion  qui  se  trouve,  comme  on  sait, 
au  centre  de  la  nébuleuse.  Il  trouva  que  le  spectre  de 
l'étoile  présentait  des  raies  brillantes  dans  le  prolonge- 
ment exact  des  raies  de  la  nébuleuse,  que  l'on  voyait 
à  une  petite  distance  de  chaque  côté  du  spectre  de 
l'étoile.  Ce  fait  prouve  que  les  étoiles  de  G  Orion  et  la 
nébuleuse  ne  forment  pas  un  groupe  optique,  mais 
bien  un  système  physique,  et  que,  par  suite,  la  nébu- 
leuse dont  on  ne  peut  mesurer  directement  la  paral- 
laxe, est  à  la  même  distance  de  nous  que  l'étoile.  En 
i889,  Huggins  fit  une  nouvelle  photographie  en  plaçant 
la  fente  de  manière  à  ce  qu'elle  ne  touche  aucune  étoile 
du  Trapèze.  Il    vit  que,  dans  ces  conditions,    la    raie 
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brillante  8727  n'était  plus  visible,  ce  qui  prouve  qu'elle 
n'existe  que  près  des  étoiles  ;  il  y  a  donc  là  une  preuve 
de  plus  de  la  dépendance  physique  de  l'étoile  et  de  la 
nébuleuse.  Keeler,  Lockyer,  Campbell,  trouvèrent  des 
résultats  qui,  sur  un  point,  sont  tout  à  fait  opposés  à 
ceux  obtenus  par  Huggins  :  les  étoiles  du  Trapèze  con- 
tiendraient  les  lignes  de  la  nébuleuse,  noires  et  non  pas 
brillantes.  Mais,  si  ces  raies  ont  bien  la  même  position, 
ce  fait  ne  détruit  pas  la  conclusion  qu'avait  tirée  Hug- 
gins  relativement  au  lien  physique  qui  unit  l'étoile  et 
la  nébuleuse. 


Avec  les  nébuleuses,  nous  avons  terminé  l'étude 
spectrale  des  corps  célestes  et  nous  sommes  arrivés  à  la 
limite  de  l'univers  visible. 

Nous  ne  chercherons  pas  à  tirer  de  cette  courte 
étude  des  conclusions  sur  l'évolution  générale  des 
astres.  Pourtant,  nous  ne  pouvons  terminer  sans  admi- 
rer la  conception  grandiose  de  l'univers  qui  se  dégage 
de  l'ensemble  des  travaux  effectués  dans  cette  voie  en 
moins  de  cinquante  ans. 

Le  lien  qui  unit  les  étoiles  et  les  nébuleuses,  et 
dont  nous  avons  vu  tant  de  preuves,  avait  été  déjà 
aperçu,  avant  l'invention  du  sjDectroscope ,  par  Hers- 
chell,  Kant  et  Laplace.  Leurs  théories  cosmogoniques, 
quelle  que  soit  d'ailleurs  la  part  de  vérité  qu'elles  ren- 
ferment, ont  une  importance  considérable,  car  elles 
nous  ont  découvert  cette  vérité  que  des  astres  nou- 
veaux se  forment  sans  cesse,  dans  l'espace. 

L'analyse  spectrale  nous  a  amenés  à  une  conception 
encore  plus  éloignée  de  nos   tendances  intellectuelles. 
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celle  du  refroidissement  et  de  la  disparition  des  éloiles. 
Dans  le  cas  des  étoiles  nouvelles,  nous  avons  pu  assister 
aux  cataclysmes  subits  qui  les  font  parfois  retourner  à 
l'état  nébulaire  primitif.  Le  spectroscope  nous  a  donc 
donné  la  notion  de  la  formation  continuelle  et  de 
l'évanouissement  des  mondes. 
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1.  Spectre  solaire  ultra- violet. 
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ENCYCLOPÉDIE  SCIENTIFIQUE 

Publiée  sous  la  direction  du  D'  TOULOUSE 


Nous  avons  entrepris  la  publication ,  sous  la  direction 
générale  de  son  fondateur,  le  D"^  Toulouse,  Directeur  à 
l'École  des  Hautes-Études,  d'une  Encyclopédie  scientifique 
de  langue  française  dont  on  mesurera  l'importance  à  ce  fait 
qu'elle  est  divisée  en  lio  sections  ou  Bibliothèques  et  qu'elle 
comprendra  environ  looo  volumes.  Elle  se  propose  de  riva- 
liser avec  les  plus  grandes  encyclopédies  étrangères  et  même 
de  les  dépasser,  tout  à  la  fois  par  le  caractère  nettement  scien- 
tifique et  la  clarté  de  ses  exposés,  par  l'ordre  logique  de  ses 
divisions  et  par  son  unité ,  enfin  par  ses  vastes  dimensions 
et  sa  forme  pratique. 

I 

PLAN    GÉNÉRAL    DE     L'ENCYCLOPÉDIE 

Mode  de  publication.  —  U Encyclopédie  se  composera  de  mono- 
graphies scientifiques,  classées  méthodiquement  et  formant  dans 
leur  enchaînement  un  exposé  de  toute  la  science.  Organisée  sur 
un  plan  systématique ,  cette  Encyclopédie ,  tout  en  évitant  les 
inconvénients  des  Traités,  —  massifs,  d'un  prix  global  élevé,  dif- 
ficiles à  consulter,  —  et  les  inconvénients  des  Dictionnaires,  — 
où  les  articles  scindés  irrationnellement,  simples  chapitres  alpha- 
bétiques, sont  toujours  nécessairement  incomplets,  —  réunira  les 
avantages  des  uns  et  des  autres. 

Du  ^rsi\ié,V Encyclopédie  gardera  la  supériorité   que   possède 
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un  ensemble  complet,  bien  divisé  et  fournissant  sur  chaque 
science  tous  les  enseignements  et  tous  les  renseignements  qu'on 
en  réclame.  Du  Dictionnaire,  V Ency clopédie  gardera  les  facilités 
de  recherches  par  le  moyen  d'une  table  générale ,  VIndex  de 
l'Encyclopédie,  qui  paraîtra  dès  la  publication  d'un  certain 
nombre  de  volumes  et  sera  réimprimé  périodiquement.  L'Index 
renverra  le  lecteur  aux  différents  volumes  et  aux  pages  où  se 
trouvent  traités  les  divers  points  d'une  question. 

Les  éditions  successives  de  chaque  volume  permettront  de 
suivre  toujours  de  près  les  progrès  de  la  science.  Et  c'est  par  là 
que  s'affirme  la  supériorité  de  ce  mode  de  publication  sur  tout 
autre.  Alors  que,  sous  sa  masse  compacte,  un  traité,  un  diction- 
naire ne  peut  être  réédité  et  renouvelé  que  dans  sa  totalité  et 
qu'à  d'assez  longs  intervalles ,  inconvénients  graves  qu'atténuent 
mal  des  suppléments  et  des  appendices,  V Encyclopédie  scienti- 
fique, au  contraire,  pourra  toujours  rajeunir  les  parties  qui  ne 
seraient  plus  au  courant  des  derniers  travaux  importants.  Il  est 
évident,  par  exemple,  que  si  des  livres  d'algèbre  ou  d'acoustique 
physique  peuvent  garder  leur  valeur  pendant  de  nombreuses 
années,  les  ouvrages  exposant  les  sciences  en  formation,  comme 
la  chimie  physique ,  la  psychologie  ou  les  technologies  indus- 
trielles, doivent  nécessairement  être  remaniés  à  des  intervalles 
plus  courts 

Le  lecteur  appréciera  la  souplesse  de  publication  de  cette 
Encyclopédie,  toujours  vivante,  qui  s'élargira  au  fur  et  à  mesure 
des  besoins  dans  le  large  cadre  tracé  dès  le  début,  mais  qui  con- 
stituera toujours,  dans  son  ensemble,  un  traité  complet  de  la 
Science,  dans  chacune  de  ses  sections  un  traité  complet  d'une 
science,  et  dans  chacun  de  ses  livres  une  monographie  complète. 
Il  pourra  ainsi  n'acheter  que  telle  ou  telle  section  de  VEncyclo- 
pédie,  sûr  de  n'avoir  pas  des  parties  dépareillées  d'un  tout. 

L'Encyclopédie  demandera  plusieurs  années  pour  être  achevée  ; 
car  pour  avoir  des  expositions  bien  faites,  elle  a  pris  se&  coUa- 
boi*ateurs  plutôt  parmi  les  savants  que  parmi  les  professionnels 
de  la  rédaction  scientifique  que  l'on  retrouve  généralement  dans 
les  œuvres  similaires.  Or  les  savants  écrivent  peu  et  lentement  : 
et  il  est  préférable  de  laisser  temporairement  sans  attribution 
certains  ouvrages  plutôt  que  de  les  confier  à  des  auteurs  insuffi- 
sants. Mais  cette  lenteur  et  ces  vides  ne  présenteront  pas  d'in- 
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convénients,  puisque  chaque  livre  est  une  œuvre  indépendante 
et  que  tous  les  volumes  publiés  sont  à  tout  moment  réunis  par 
YIndex  de  l'Encyclopédie.  On  peut  donc  encore  considérer  VEn- 
cyclopédie  comme  une  librairie ,  où  les  livres  soigneusement 
choisis ,  au  lieu  de  représenter  le  hasard  d'une  production  indi- 
viduelle, obéiraient  à  un  plan  arrêté  d'avance ,  de  manière  qu'il 
n'y  ait  ni  lacune  dans  les  parties  ingrates,  ni  double  emploi 
dans  les  parties  très  cultivées. 

Caractère  scientifique  des  ouvrages.  —  Actuellement,  les 
livres  de  science  se  divisent  en  deux  classes  bien  distinctes  :  les 
livres  destinés  aux  savants  spécialisés,  le  plus  souvent  incom- 
préhensibles pour  tous  les  autres,  faute  de  rappeler  au  début  des 
chapitres  les  connaissances  nécessaires ,  et  surtout  faute  de  défi- 
nir les  nombreux  termes  techniques  incessamment  forgés,  ces 
derniers  rendant  un  mémoire  d'une  science  particulière  inintelli- 
gible à  un  savant  qui  en  a  abandonné  l'étude  durant  quelques 
années  ;  et  ensuite  les  livres  écrits  pour  le  grand  public,  qui  sont 
sans  profit  pour  des  savants  et  même  pour  des  personnes  d'une 
certaine  culture  intellectuelle. 

h' Encyclopédie  scientifique  a  l'ambition  de  s'adresser  au  public 
le  plus  large.  Le  savant  spécialisé  est  assuré  de  rencontrer  dans 
les  volumes  de  sa  partie  une  mise  au  point  très  exacte  de  l'état 
actuel  des  questions  ;  car  chaque  Bibliothèque,  par  ses  techniques 
et  ses  monographies ,  est  d'abord  faite  avec  le  plus  grand  soin 
pour  servir  d'instrument  d'études  et  de  recherches  à  ceux  qui 
cultivent  la  science  particulière  qu'elle  représente,  et  sa  devise 
pourrait  être  :  Par  les  savants,  pour  les  «avants.  Quelques-uns 
de  ces  livres  seront  même,  par  leur  caractère  didactique,  desti- 
nés à  devenir  des  ouvrages  classiques  et  à  servir  aux  études  ^e 
l'enseignement  secondaire  ou  supérieur.  Mais,  d'autre  part,  le 
lecteur  non  spécialisé  est  certain  de  trouver,  toutes  les  fois  que 
cela  sera  nécessaire ,  au  seuil  de  la  section ,  —  dans  un  ou  plu- 
sieurs volumes  de  généralités,  —  et  au  seuil  du  volume,  —  dans 
un  chapitre  particulier,  —  des  données  qui  formeront  une  véri- 
table introduction  le  mettant  à  même  de  poursuivre  avec  profit 
sa  lecture.  Un  vocabulaire  technique,  placé,  quand  il  y  aura 
lieu,  à  la  fin  du  volume,  lui  permettra  de  connaître  toujours  le 
sens  des  mots  spéciaux. 


IV 


ENCYCLOPEDIE    SCIENTIFIQUE 


II 
ORGANISATION    SCIENTIFIQUE 

Par  son  organisation  scientifique,  Y  Encyclopédie  paraît  devoir 
offrir  aux  lecteurs  les  meilleures  garanties  de  compétence.  Elle 
est  divisée  en  Sections  ou  Bibliothèques,  à  la  tête  desquelles  sont 
placés  des  savants  professionnels  spécialisés  dans  chaque  ordre 
de  sciences  et  en  pleine  force  de  production,  qui,  d'accord  avec 
le  Directeur  général,  établissent  les  divisions  des  matières,  choi- 
sissent les  collaborateurs  et  acceptent  les  manuscrits.  Le  même 
esprit  se  manifestera  partout  :  éclectisme  et  respect  de  toutes 
les  opinions  logiques,  subordination  des  théories  aux  données  de 
Texpérience,  soumission  à  une  discipline  rationnelle  stricte  ainsi 
qu'aux  règles  d'une  exposition  méthodique  et  claire.  De  la  sorte, 
le  lecteur,  qui  aura  été  intéressé  par  les  ouvrages  d'une  section 
dont  il  sera  l'abonné  régulier,  sera  amené  à  consulter  avec  con- 
fiance les  livres  des  autres  sections  dont  il  aura  besoin,  puisqu'il 
sera  assuré  de  trouver  partout  la  même  pensée  et  les  mêmes 
garanties.  Actuellement,  en  effet,  il  est,  hors  de  sa  spécialité, 
sans  moyen  pratique  déjuger  de  la  compétence  réelle  des  auteurs^ 

Pour  mieux  apprécier  les  tendances  variées  du  travail  scienti- 
fique adapté  à  des  fins  spéciales,  V Encyclopédie  a  sollicité,  pour 
la  direction  de  chaque  Bibliothèque,  le  concours  d'un  savant 
placé  dans  le  centre  même  des  études  du  ressort.  Elle  a  pu  ainsi 
réunir  des  représentants  des  principaux  Corps  savants.  Etablis- 
sements d'enseignement  et  de  recherches   de  langue   française  : 

Mé- 


Instiiut. 

Académie  de  Médecine. 

Collège  de  France. 
Muséum  d'Histoire  naturelle. 
École  des  Hautes-Études. 
Sorbonne  et  École  normale. 
Facultés  des  Sciences. 

I 

Facultés  des  Lettres. 

Facultés  de  Médecine. 

Instituts  Pasteur. 

École  des  Ponts  et   Chaussées. 

École  des  Mines. 

École  Polytechnique. 


Conservatoire   des  Arts  et 

tiers. 
École  d'Anthropologie. 
Institut  National  agronomique. 
École  vétérinaire  d'Alfort. 
École  supérieure   d'Électricité. 
École  de  Chimie  industrielle  de 

Lyon. 
École  des  Beaux-Arts. 
École  des  Sciences  politiques. 

Observatoire  de  Paris. 
Hôpitaux  de  Paris. 


ENCYCLOPÉDIE   SCIENTIFIQUE  V 

III 
BUT   DE   L'ENCYCLOPÉDIE 

Au  xviii^  siècle,  «  rEncyclopédie  »  a  marqué  un  magnifique  mou- 
vement de  la  pensée  vers  la  critique  rationnelle.  A  cette  époque, 
une  telle  manifestation  devait  avoir  un  caractère  philosophique. 
Aujourd'hui ,  l'heure  est  venue  de  renouveler  ce  grand  effort  de 
critique,  mais  dans  une  direction  strictement  scientifique;  c'est 
là  le  but  de  la  nouvelle  Encyclopédie. 

Ainsi  la  science  pourra  lutter  avec  la  littérature  pour  la  direc- 
tion des  esprits  cultivés,  qui,  au  sortir  des  écoles,  ne  demandent 
guère  de  conseils  qu'aux  œuvres  d'imagination  et  à  des  encyclo- 
pédies où  la  science  a  une  place  restreinte,  tout  à  fait  hors  de 
proportion  avec  son  importance.  Le  moment  est  favorable  à  cette 
tentative  ;  car  les  nouvelles  généi'ations  sont  plus  instruites  dans 
l'ordre  scientifique  que  les  précédentes.  D'autre  part,  la  science 
est  devenue ,  par  sa  complexité  et  par  les  corrélations  de  ses 
parties,  une  matière  qu'il  n'est  plus  possible  d'exposer  sans  la 
collaboration  de  tous  les  spécialistes,  unis  là  comme  le  sont  les 
producteurs  dans  tous  les  départements  de  l'activité  économique 
contemporaine. 

A  un  autre  point  de  vue,  V Encyclopédie,  embrassant  toutes 
les  manifestations  scientifiques,  servira  comme  tout  inventaire 
à  mettre  au  jour  les  lacunes,  les  champs  encore  en  friche  ou 
abandonnés,  —  ce  qui  expliquera  la  lenteur  avec  laquelle  cer- 
taines sections  se  développeront,  —  et  suscitera  peut-être  les 
travaux  nécessaires.  Si  ce  résultat  est  atteint ,  elle  sera  fière  d'y 
avoir  contribué. 

Elle  apporte  en  outre  une  classification  des  sciences  et,  par  ses 
divisions,  une  tentative  de  mesure,  une  limitation  de  chaque 
domaine.  Dans  son  ensemble,  elle  cherchera  à  refléter  exactement 
le  prodigieux  effort  scientifique  du  commencement  de  ce  siècle  et 
un  moment  de  sa  pensée,  en  sorte  que  dans  l'avenir  elle  reste  le 
document  principal  où  l'on  puisse  retrouver  et  consulter  le  ténioi- 
gnage  de  cette  époque  intellectuelle.  , 

On  peut  voir  aisément  que  l'^nci/ciopedre  ainsi  conçue,  ainsi 
réalisée,  aura  sa  place  dans  toutes  les  bibliothèques  publiques, 
universitaires  et  scolaires,  dans  les  laboratoires,  entre  les  mains 
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des  savants,  des  industriels  et  de  tous  les  hommes  instruits  qui 
veulent  se  tenir  au  courant  des  progrès,  dans  la  partie  qu'ils  cul- 
tivent eux-mêmes  ou  dans  tout  le  domaine  scientifique.  Elle  fera 
jurisprudence,  ce  qui  lui  dicte  le  devoir  d'impartialité  qu'elle 
aura  à  remplir. 

Il  n'est  plus  possible  de  vivre  dans  la  société  moderne  en 
ignorant  les  diverses  formes  de  cette  activité  intellectuelle  qui 
révolutionne  les  conditions  de  la  vie  ;  et  l'interdépendance  de  la 
science  ne  permet  plus  aux  savants  de  rester  cantonnés,  spécia- 
lisés dans  un  étroit  domaine.  Il  leur  faut, —  et  cela  leur  est  sou- 
vent difficile,  —  se  mettre  au  courant  des  recherches  voisines. 
A  tous,  V Encyclopédie  offre  un  instrument  unique  dont  la  portée 
scientifique  et  sociale  ne  peut  échapper  à  personne. 


IV 
CLASSIFICATION    DES    MATIÈRES    SCIENTIFIQUES 

La  division  de  V Encyclopédie  en  Bibliothèques  a  rendu  néces- 
saire l'adoption  d'une  classification  des  sciences,  où  se  manifeste 
nécessairement  un  certain  arbitraire,  étant  donné  que  les  sciences 
se  distinguent  beaucoup  moins  par  les  différences  de  leurs  objets 
que  par  les  divergences  des  aperçus  et  des  habitudes  de  notre 
esprit.  Il  se  produit  en  pratique  des  interpénétrations  réciproques 
entre  leurs  domaines,  en  sorte  que ,  si  l'on  donnait  à  chacun 
l'étendue  à  laquelle  il  peut  se  croire  en  droit  de  prétendre,  il 
envahirait  tous  les  territoires  voisins  ;  une  limitation  assez  stricte 
est  nécessitée  par  le  fait  même  de  la  juxtaposition  de  plusieurs 
sciences. 

Le  plan  choisi,  sans  viser  à  constituer  une  synthèse  philoso- 
phique des  sciences,  qui  ne  pourrait  être  que  subjective,  a  tendu 
pourtant  à  échapper  dans  la  mesure  du  possible  aux  habitudes 
traditionnelles  d'esprit,  particulièrement  à  la  routine  didactique, 
et  à  s'inspirer  de  principes  rationnels. 

Il  y  a  deux  grandes  divisions  dans  le  plan  général  de  VEncy- 
clopédie  :  d'un  côté,  les  sciences  pures,  et,  de  l'autre,  toutes  les 
technologies  qui  correspondent  à  ces  sciences  dans  la  sphère  des 
applications.   A  part   et  au  début,  une  Bibliothèque  d'introduc- 
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tion  générale  est  consacrée  à  la  philosophie  des  sciences  (histoire 
des  idées  directrices,  logique  et  méthodologie). 

Les  sciences  pures  et  appliquées  présentent  en  outre  une  divi- 
sion générale  en  sciences  du  monde  inorganique  et  en  sciences 
biologiques.  Dans  ces  deux  grandes  catégories,  l'ordre  est  celui 
de  particularité  croissante,  qui  marche  parallèlement  à  une  rigueur 
décroissante.  Dans  les  sciences  biologiques  pures  enfin,  un  groupe 
de  sciences  s'est  trouvé  mis  à  part,  en  tant  qu'elles  s'occupent 
moins  de  dégager  des  lois  générales  et  abstraites  que  de  fournir 
des  monographies  d'êtres  concrets,  depuis  la  paléontologie  jus- 
qu'à l'anthropologie  et  l'ethnographie. 

Étant  donnés  les  principes  rationnels  qui  ont  dirigé  cette  clas- 
sification, il  n'y  a  pas  lieu  de  s'étonner  de  voir  apparaître  des 
groupements  relativement  nouveaux,  une  biologie  générale,  — 
une  physiologie  et  une  pathologie  végétales,  distinctes  aussi 
bien  de  la  botanique  que  de  l'agriculture,  —  une  chimie  phy- 
sique, etc. 

En  revanche,  des  groupements  hétérogènes  se  disloquent  pour 
que  leurs  parties  puissent  prendre  place  dans  les  disciplines 
auxquelles  elles  doivent  revenir.  La  géographie ,  par  exemple , 
retourne  à  la  géologie,  et  il  y  a  des  géographies  botanique, 
zoologique,  anthropologique,  économique,  qui  sont  étudiées  dans 
la  botanique,  la  zoologie,  l'anthropologie,  les  sciences  écono- 
miques. 

Les  sciences  médicales,  immense  juxtaposition  de  tendances 
très  diverses ,  unies  par  une  tradition  utilitaire ,  se  désagrègent 
en  des  sciences  ou  des  techniques  précises  ;  la  pathologie, 
science  de  lois,  se  distingue  de  la  thérapeutique  ou  de  l'hygiène, 
qui  ne  sont  que  les  applications  des  données  générales  fournies 
par  les  sciences  pures,  et  à  ce  titre  mises  à  leur  place  ration- 
nelle. 

Enfin,  il  a  paru  bon  de  renoncer  à  l'anthropocentrisme  qui 
exigeait  une  physiologie  humaine,  une  anatomie  humaine,  une 
embryologie  humaine,  une  psychologie  humaine.  L'homme  est 
intégré  dans  la  série  animale  dont  il  est  un  aboutissant.  Et  ainsi, 
son  organisation,  ses  fonctions,  son  développement,  s'éclairent 
de  toute  l'évolution  antérieure  et  préparent  l'étude  des  formes 
plus  complexes  des  groupements  organiques  qui  sont  offerts  par 
l'étude  des  sociétés. 
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On  peut  voir  que,  malgré  la  prédominance  de  la  préoccupation 
pratique  dans  ce  classement  des  Bibliothèques  de  V Encyclopédie 
scientifique,  le  souci  de  situer  rationnellement  les  sciences  dans 
leurs  rapports  réciproques  n'a  pas  été  négligé.  Enfin  il  est  à 
peine  besoin  d'ajouter  que  cet  ordre  n'implique  nullement  une 
hiérarchie,  ni  dans  l'importance  ni  dans  les  difficultés  des  diverses 
sciences.  Certaines,  qui  sont  placées  dans  la  technologie,  sont 
d'une  complexité  extrême ,  et  leurs  recherches  peuvent  figurer 
parmi  les  plus  ardues. 

Prix  de  la  publication.  —  Les  volumes,  illustrés  pour  la  plu- 
part, seront  publiés  dans  le  format  in-18  jésus  et  cartonnés.  De 
dimensions  commodes,  ils  auront  400  pages  environ,  ce  qui  repré- 
sente une  matière  suffisante  pour  une  monographie  ayant  un  objet 
défini  et  important,  établie  du  reste  selon  l'économie  du  projet 
qui  saura  éviter  l'émiettement  des  sujets  d'exposition.  Le  prix 
étant  fixé  uniformément  à  5  francs,  c'est  un  réel  progrès  dans 
les  conditions  de  publication  des  ouvrages  scientifiques,  qui,  dans 
certaines  spécialités,  coûtent  encore  si  cher. 
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